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Chapitre 1
Introduction
1.1 Titan
Second satellite du systeme solaire par la taille, juste derriere Ganymede (satellite de Ju-
piter), Titan prit sa place dans notre pantheon planetaire quand l'astronome neerlandais
Christian Huygens l'observa pour la premiere fois en mars 1655. Dominant le systeme
satellitaire de Saturne, autour de laquelle il tourne en un peu moins de 16 jours terrestres,
Titan ne commenca a reveler ses secrets qu'au debut du XXeme siecle. En 1908, l'as-
tronome espagnol Comas Sola rapporta l'observation de l'assombrissement centre-bord
caracteristique de la presence d'une atmosphere [12]. Celle-ci ne fut fermement etablie
qu'apres l'observation par Gerard P. Kuiper de bandes d'absorption du methane (a 619
et 725 nm) dans le spectre infrarouge de Titan, en 1944 [47]. L'etude detaillee de cette
atmosphere dut attendre les annees 70 pour reellement prendre son envol. Avec l'etude
du spectre infrarouge et de l'albedo, de nombreuses questions furent soulevees et les mo-
deles se succederent pour tenter de predire la structure de l'atmosphere de Titan: modeles
a eet de serre du^ a une presence importante de H
2
(Sagan, 1973 [82]) ou de methane
(Pollack, 1973; Hunten, 1978 [72, 42]), ou bien modele a structure thermique inversee
(Danielson et al., 1973; Caldwell, 1977 [22, 10]). La question d'un gaz transparent inerte
(gaz rare? azote?) fut soulevee (Lutz et al., 1976 [59]), tandis que se developpaient les
premieres etudes concernant la photochimie d'une telle atmosphere (Strobel, 1974; Stro-
bel, 1978; Allen et al., 1980 [93, 94, 1]) ou encore la nature de la couche de poussieres que
necessitaient les modeles (Podolak et Danielson, 1977; Rages et Pollack, 1978 [71, 73]).
Lorsque la sonde inter-planetaire Voyager I fro^la Titan le 12 novembre 1980, approchant
jusqu'a 4000 km de sa surface, les attentes etaient importantes et les publications des
premiers resultats ne vont pas tarder: dans Science du 10 avril 1981 (Hanel et al., Tyler et
al., Broadfoot et al. [33, 105, 6]) et dans Nature du 20 aou^t 1981 (Maguire et al., Kunde
et al., Samuelson et al., Flasar et al., Sromovsky et al. [61, 48, 84, 29, 90]). Nous devons
au succes de cette mission la plupart de nos connaissances actuelles (quelques valeurs
interessantes sont precisees dans le Tableau 1.1).
Titan possede une atmosphere dense d'azote dont la pression au sol est de 1,5 bar, avec
une quantite de methane { qui n'a pas encore ete directement mesuree { d'environ 2%
au-dessus du piege froid que constitue la tropopause (comme celle de la Terre, l'atmo-
sphere de Titan est divisee par sa structure thermique en dierentes couches, dont la
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troposphere entre la surface et environ 40 km d'altitude, et la stratosphere au-dessus,
jusqu'a approximativement 300 km). Seul satellite a posseder une telle atmosphere, elle
en fait un objet unique et passionnant, dont l'etude se rapproche de celle des planetes
telluriques Venus, la Terre et Mars. Sa surface nous est masquee par la presence d'une
couche globale d'aerosols, opaque dans le visible et de couleur brun-orange. Parmi les
instruments presents a bord de Voyager I, quatre vont principalement fournir des don-
nees interessant directement la modelisation du systeme atmospherique de Titan. Tout
d'abord, le systeme d'imagerie ISS qui, a defaut d'observer la surface de Titan, a permis
de contraindre les caracteristiques de la couche d'aerosols. Le systeme d'experiences radio
RSS et le spectrometre infrarouge IRIS ont permis de sonder la basse atmosphere: entre
100 et 450 km d'altitude pour IRIS, altitudes inferieures a 200 km pour RSS. Ce dernier
a aussi permis la premiere mesure du rayon de Titan. Le spectrometre ultraviolet UVS
a egalement apporte des indications sur la composition et la structure de l'atmosphere,
mais pour des altitudes de l'ordre de 500 a 1500 km. Cet ensemble de donnees a permis
de mieux conna^tre l'atmosphere de Titan, et la communaute scientique s'est appuyee
sur ces bases pour tenter de comprendre le fonctionnement de ce systeme complexe. La
photochimie tres active qui a lieu dans toute l'atmosphere, initiee par la photodissociation
de l'azote et du methane, est un point particulierement interessant. Un parallele peut e^tre
fait avec l'etude de la chimie organique prebiotique qui a precede l'apparition de la vie
sur Terre. L'atmosphere de Titan est parfois consideree comme un laboratoire reprodui-
sant certaines conditions de l'atmosphere primordiale terrestre et interesse beaucoup, a ce
titre, la communaute scientique des exobiologistes. Une bonne revue des connaissances
sur Titan juste apres Voyager I a ete publiee dans l'ouvrage de la collection des Presses
de l'Universite d'Arizona consacre a Saturne (Hunten et al., 1984 [43]). Bien que d'autres
observations, faites depuis la Terre, soient venues completer nos connaissances actuelles,
de nombreuses questions restent bien su^r en suspend. La prochaine grande etape sera
franchie en 2004, avec l'arrivee dans le systeme saturnien de la mission Cassini-Huygens.
Tableau 1.1 { Quelques donnees sur Titan (inspire de Hunten et al., 1984 [43]).
Rayon (surface), R
T
2575 km
Masse, M 1,34610
26
g (0,022 M

)
Densite moyenne 1,881 g.cm
 3
gravite a la surface, g
S
135 cm.s
 2
Distance de Saturne 1,22610
6
km (20 R
S
)
Distance du Soleil 9,546 UA
Periode orbitale autour de Saturne (1 jour Titan) 15,95 jours (1,3810
6
s)
Periode orbitale autour du Soleil (1 annee Titan) 1 TY  30 ans (9,4710
8
s)
Obliquite 26,7

Flux solaire 1,1% de celui recu sur Terre
Temperature de surface, T
S
 94 K
Temperature de la tropopause, T
T
 71 K
Pression de surface  1,5 bar
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1.2 Structure et Composition de l'atmosphere
1.2.1 Generalites sur la structure de l'atmosphere
L'analyse des experiences d'occultation d'ondes radio par l'atmosphere de Titan menees
par Voyager I/RSS ont permis de fournir des informations sur le prol du rapport T/
entre la temperature et la masse molaire moyenne en fonction de la pression, entre la
surface et environ 200 km d'altitude (Tyler et al., 1981 [105]). Cette analyse est developpee
dans Lindal et al., 1983 [55]. Ces auteurs en deduisent un prol de temperature en prenant
pour hypothese que la masse molaire moyenne est celle de l'azote pur, soit 28 g.mol
 1
.
Lellouch et al. (1989) [52] ont de nouveau analyse ces donnees en les combinant avec les
donnees de IRIS pour la bande d'absorption a 7,7 microns du methane, en faisant une
etude systematique des degres de liberte laisses par la meconnaissance de la composition
exacte: presence ou non d'argon, taux de methane stratospherique et a la surface. Les
resultats de cette analyse donnent une fourchette pour l'argon entre 0 et 27%, pour le
methane stratospherique entre 0,5 et 3,4%, le taux de methane a la surface pouvant
aller jusqu'a 21%. Pour les temperatures, les contraintes obtenues sont les suivantes: T
S
comprise entre 92,5 et 101 K, T
T
comprise entre 70,5 et 74,5 K. Ces auteurs fournissent
un prol nominal de la temperature et de la densite en fonction de l'altitude (surface a
200 km) pour un taux d'argon nul et un taux de methane stratospherique de 1,5%.
Concernant la haute atmosphere, les resultats des experiences du spectrometre ultraviolet
UVS permirent la premiere detection directe de l'azote dans l'atmosphere de Titan (me-
sures de l'airglow, absorption pour des longueurs d'onde inferieures a 80 nm). Lors d'une
occultation du Soleil par l'atmosphere de Titan, l'attenuation du ux solaire en fonction
de l'altitude a ete mesuree pour des longueurs d'onde allant de 54 a 170 nm. L'analyse de
ces donnees est presentee dans Smith et al., 1982 [89]. Ces resultats fournissent un prol
de densite pour la haute atmosphere (vers 1265 km d'altitude) et une temperature pour
la thermosphere d'environ 175 K. L'analyse des longueurs d'onde superieures a 80 nm
donnent une estimation des fractions molaires du methane et de l'acetylene: pour CH
4
,
83% a 1125 km et pour C
2
H
2
, 1 a 2% au-dessus de 825 km et 0,1 a 0,3% au-dessous de
725 km. Selon ces auteurs, l'homopause se situerait vers 900 km d'altitude.
Pour assurer la jonction entre ces deux zones de l'atmosphere explorees par les instruments
de Voyager I, des modeles theoriques d'atmosphere ont ete construits: Lellouch et al., 1990;
Yelle, 1991 [53, 112]. Ces modeles conduisent a la presence d'une mesosphere entre 300
et 600-800 km. La Figure 1.1 presente les caracteristiques de l'atmosphere en fonction de
l'altitude en utilisant les modeles de Lellouch et al. (1989) pour la basse atmosphere et le
modele de Yelle (1991) au-dessus.
Le travail eectue sur l'airglow de Titan par Strobel et al. (1992) [95] a mis en lumiere
des problemes dans la coherence de toutes les analyses des donnees UVS. Du fait de
l'importance des resultats de l'occultation solaire pour un grand nombre de travaux, une
nouvelle analyse de ces donnees a ete entreprise recemment par R. J. Vervack, Jr. dans
son travail de these [107]. En utilisant un nouveau modele de l'instrument et une nouvelle
technique d'analyse, Vervack a pu deduire des donnees la densite pour des altitudes allant
de 1150 a 1450 km (plus elevee que celle trouvee par Smith et al. (1982) [89]), une nouvelle
valeur de la temperature thermospherique (150-155 K, plus faible que le resultat de Smith
et al. (1982) qui etait de 175 K), ainsi que les prols de composition de CH
4
, C
2
H
2
,
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Figure 1.1 { Prols de temperature et de densite de l'atmosphere de Titan (Lellouch et
al., 1989; Yelle, 1991 [52, 112]).
C
2
H
4
, C
2
H
6
, C
4
H
2
, C
2
N
2
, HCN et HC
3
N pour la region situee entre 500 et 1100 km. Les
principaux resultats de cette etude ont ete soumis a Icarus (Vervack et al., 1999 [108]),
mais ne sont pas encore publies a la date de cette these. Dans cet article, Vervack et
al. propose un nouveau modele d'atmosphere dont les prols de temperature et de densite
sont reproduits Figure 1.2. Ces auteurs presentent egalement les prols obtenus pour la
quantite de methane et d'acetylene dans la haute atmosphere. Ceux-ci sont sensiblement
dierents des valeurs proposees par Smith et al. (1982), surtout en ce qui concerne C
2
H
2
.
Pour les autres composes etudies dans la these de R. J. Vervack, Jr., des problemes
d'ambiguites possibles entre diverses especes font que les prols obtenus sont a prendre
avec precautions.
Dans les modeles photochimiques decrits dans cette these, nous avons utilise les prols
de densite et de temperature presentes Figure 1.1. Toutefois, dans le cas du modele pho-
tochimique a deux dimensions (Chapitre 6), nous avons egalement simule la composition
de l'atmosphere dans le cadre des resultats proposes par Vervack, an de comparer nos
resultats a la composition qu'il deduit des observations (voir Paragraphe 6.4.2).
Outre les analyses des donnees fournies par la sonde Voyager I, d'autres renseignements
concernant l'atmosphere de Titan ont ete obtenus, en particulier a l'occasion de l'occul-
tation de l'etoile 28-Sgr par Titan le 3 juillet 1989, qui a fait l'objet d'une campagne tres
importante d'observations. Les resultats de cette campagne ont ete publies par Hubbard
et al. en 1993 [40]. La transmission du spectre de l'etoile a ete suivie a travers l'atmo-
sphere de Titan sur la gamme 0,36 a 0,89 m, ce qui, apres analyse, a donne acces a des
informations concernant la region allant de 250 a 450 km d'altitude. La temperature dans
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Figure 1.2 { Prols de temperature et de densite de l'atmosphere de Titan selon Ver-
vack et al., 1999 [108]. Les prols de la Figure 1.1 ont ete reproduits en pointille pour
comparaison.
cette zone est en moyenne comprise entre 150 et 170 K, sans dierences notables entre
l'occultation d'entree (disparition de l'etoile) et celle de sortie (reapparition de l'etoile),
ni entre les dierentes latitudes accessibles (essentiellement dans l'hemisphere sud, car au
nord, l'opacite due aux aerosols etait trop genante). Le prol latitudinal du vent zonal a
ete egalement etabli pour un niveau de pression d'environ 0,25 mbar ( 250 km), toujours
pour l'hemisphere sud. Il est constitue de vents importants (80-100 m.s
 1
) aux faibles la-
titudes, avec un jet plus fort ( 170 m.s
 1
) a haute latitude, vers 60-70

(Hubbard et
al., 1993 [40]). Ces vitesses sont de l'ordre de 10 fois la vitesse de rotation de la planete,
nous sommes donc en presence d'une atmosphere en super-rotation, comme dans le cas
de Venus.
1.2.2 Les aerosols de Titan
Les divers instruments des sondes spatiales qui ont observe Titan (Pionnier 11, Voyager
I et II) ont permis de fournir des contraintes quant a la structure et aux proprietes des
aerosols qui voilent a nos yeux la surface de Titan. Elles ont ete completees par des
observations depuis la surface de la Terre, ou depuis les telescopes spatiaux (IUE, HST).
L'analyse et la comprehension de ces donnees n'est toutefois pas une mince aaire et de
nombreux modeles et experiences de laboratoire ont ete developpes dans le but de mieux
caracteriser ces particules. Nous presentons ici les principaux resultats observationnels, et
nous reviendrons sur les modeles dans le chapitre suivant (Paragraphe 2.2).
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Une source tres importante d'informations sur les aerosols est la variation de l'albedo
geometrique de Titan en fonction de la longueur d'onde. Les plus recentes donnees sont,
pour l'infrarouge et le visible, celles mesurees depuis la Terre par Ne et al. (1984) [69] et
Karkoschka (1994) [45] et pour l'ultraviolet, les mesures de IUE (Courtin et al., 1991 [14])
et celle du HST (McGrath et al., 1998 [62]). Tenter de reproduire la forme generale de
cette variation sur tout le domaine de longueurs d'onde, ainsi que les bandes du methane,
contraint fortement la nature et la structure de la couche d'aerosols. Les images de Voya-
ger I ont montre une assymetrie dans la luminosite de Titan en fonction de la latitude,
l'hemisphere nord apparaissant plus sombre que l'hemisphere sud. L'aspect saisonnier de
cet eet a ete conrme par des observations de Titan par le HST (Caldwell et al., 1992;
Lorenz et al., 1997 [9, 56]). Parmi les images de Voyager I, celles mesurees a grands angles
de phase (jusqu'a 160

) et haute resolution spatiale sont egalement tres interessantes car
elles permettent d'obtenir le prol des aerosols en fonction de l'altitude (images du limbe),
revelant en particulier la presence d'une couche detachee situee au-dessus de la couche
principale (Rages et Pollack, 1983 [74]). Les variations de la luminosite et de la polarisa-
tion en fonction de la longueur d'onde et de l'angle de phase completent les contraintes
apportees par les observations faites par les sondes spatiales (Rages et al., 1983; Tomasko
et Smith, 1982; West et al., 1983 [75, 98, 109]).
1.2.3 Les observations de Voyager I/IRIS
Les spectres infrarouges fournis par l'instrument IRIS couvrent la gamme 200-1500 cm
 1
avec une resolution de 4,3 cm
 1
. Les observations de Titan ont couvert une grande gamme
de latitudes, depuis environ 50

S jusqu'a environ 70

N. Ces spectres representent une
mine d'informations concernant la composition et la temperature de l'atmosphere. Au
moment du passage de Voyager I pres de Titan, le systeme saturnien venait tout juste de
franchir l'equinoxe de printemps nord (la longitude solaire L

, angle entre le point vernal
et la position de Saturne, etait egale a 9

environ). Toutes les donnees Voyager concernent
donc cette saison.
Une premiere application de ces spectres concerne le calcul de la temperature dans la
stratosphere a partir des bandes spectrales du methane dans la region 1260-1360 cm
 1
,
ainsi qu'a 200 et 530 cm
 1
. Ce travail, eectue par Flasar et al. (1981), Flasar et Conrad
(1990) et Coustenis et Bezard (1995) [29, 28, 15], montre que la temperature troposphe-
rique (sondee a 200 et 530 cm
 1
) est peu dependante de la latitude [29]. Par contre, la
temperature stratospherique presente non seulement une decroissance de l'equateur vers
les po^les mais egalement une assymetrie marquee, les temperatures de l'hemisphere nord
etant inferieures a celles de l'hemisphere sud. Les prols deduits pour les niveaux 0,4 et
1 mbar par Flasar et Conrad (1990) [28] sont en tres bon accord avec ceux de Coustenis
et Bezard (1995) [15]. Nous reproduisons Figure 1.3 la Figure 7 de Coustenis et Bezard
(1995).
L'analyse des spectres permet egalement de determiner la composition de la stratosphere.
De nombreuses especes presentes dans l'atmosphere de Titan ont ete identiees pour la
premiere fois, ou conrmees, gra^ce a ces spectres (Hanel et al., 1981; Kunde et al., 1981;
Maguire et al., 1981 [33, 48, 61]; Samuelson et al., 1983 [85]). L'analyse de la composition
stratospherique a ete reprise dans une serie d'articles par A. Coustenis et ses collaborateurs
(Coustenis et al., 1989a et b, 1991 et 1995 [16, 17, 18, 15]), conduisant a une estimation
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Figure 1.3 { Prols latitudinaux de la temperature a 0,4 et 1 mbar (environ 225 et 185
km d'altitude) deduits des bandes spectrales du methane autour de 1300 cm
 1
(spectres
Voyager I/IRIS): reproduction de la Figure 7 de Coustenis et Bezard (1995) [15].
des fractions molaires de C
2
H
2
, C
2
H
4
, C
2
H
6
, CH
3
C
2
H, C
3
H
8
, C
4
H
2
, HCN, HC
3
N, C
2
N
2
et
CO
2
a dierentes latitudes. Les resultats de cette analyse sont resumes dans le Tableau 1.3.
Les fractions molaires des dierentes especes sont considerees constantes au-dessus de la
saturation (si elle a lieu), et des spectres synthetiques sont calcules puis compares aux
spectres IRIS pour evaluer ces fractions molaires. La fonction de poids permet d'evaluer
les altitudes auxquelles le spectre est le plus sensible. Les niveaux de pression (et altitudes
correspondantes) du maximum et des limites de la largeur a mi-hauteur des fonctions de
poids de chaque compose sont regroupes dans le Tableau 1.2 (Coustenis et Bezard, 1995
[15]). Bien que ces valeurs dependent de la latitude, nous les avons utilisees de maniere
globale a toutes les latitudes pour les comparaisons entre les modeles photochimiques et
les valeurs deduites des observations. Les prols latitudinaux de la composition strato-
spherique sont presentes Figure 1.4, reproduction de la Figure 10 de Coustenis et Bezard
(1995) [15]. Leur caracteristique la plus remarquable est la encore l'assymetrie nord/sud.
Tous les composes (excepte CO
2
) presentent un enrichissement plus ou moins important
a hautes latitudes nord (au-dessus de 50

N). Si pour C
2
H
2
, C
2
H
6
et C
3
H
8
, cet enrichis-
sement n'est que d'un facteur de l'ordre de 2, il est en revanche d'environ un ordre de
grandeur pour C
2
H
4
, CH
3
C
2
H (plus modeste), C
4
H
2
et HCN, ainsi que pour les nitriles
HC
3
N et C
2
N
2
dont la signature n'est visible dans les spectres qu'au dela de 50

N. Cet
enrichissement n'avait jusqu'a present jamais ete explique, sa comprehension etait donc
un objectif majeur du travail de these developpe ici. Une tentative d'explication concer-
nant les nitriles avait ete avancee par Yung (1987) [113], en partant du fait qu'en hiver,
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Tableau 1.2 { Niveaux de pression et altitudes correspondant a la largeur a mi-hauteur
et au maximum des fonctions de poids de chaque compose lors de l'analyse des spectres
IRIS. D'apres Coustenis et Bezard, 1995 [15]. Ces valeurs correspondent aux latitudes
50

N et 53

S, et dependent de la latitude. Elles seront cependant utilisees a toutes les
latitudes dans les comparaisons entre les modeles photochimiques et les valeurs deduites
des observations.
Compose Largeur a mi-hauteur Maximum
pressions (mbar) altitudes (km) pression (mbar) altitudes (km)
C
2
H
2
15 - 0,2 85 - 260 2,5 150
C
2
H
4
20 - 0,2 80 - 260 1 180
C
2
H
6
20 - 0,15 80 - 270 2 160
CH
3
C
2
H 30 - 3,5 65 - 140 15 90
C
3
H
8
20 - 0,3 80 - 240 5 125
C
4
H
2
20 - 0,2 80 - 260 10 100
HCN 20 - 0,35 80 - 235 8 105
HC
3
N 20 - 1 80 - 185 9 105
C
2
N
2
22 - 6 75 - 115 18 80
CO
2
20 - 0,3 80 - 240 10 100
a haute latitude et a basse altitude, la nuit polaire protege de la photodissociation. Les
nitriles pouvaient avoir ete formes dans la haute atmosphere, puis transportes vers la
basse atmosphere ou ils auraient ete proteges de la destruction et se seraient accumules
jusqu'au retour du printemps. Nous discuterons cette hypothese dans le Chapitre 5 (Para-
graphe 5.2), avant de developper une explication essentiellement dynamique (Chapitre 6).
Courtin et al. (1995) et Samuelson et al. (1997a) [13, 86] ont analyse les spectres IRIS
sur le domaine spectral 200-600 cm
 1
. La modelisation du spectre dans cette gamme de
longueurs d'onde necessite la prise en compte des absorptions induites par collisions des
dimeres H
2
-N
2
, H
2
-CH
4
et N
2
-CH
4
. La presence d'argon introduit d'autres dimeres, ce qui
permet de poser des contraintes sur la quantite de ce gaz rare dans l'atmosphere. Les ana-
lyses de Courtin et al. (1995) et de Samuelson et al. (1997a) dierent de par les selections
de spectres utilisees et de par la methode employee pour ajuster les parametres. Samuel-
son et al. (1997a) utilisent deux selections de spectres ayant des angles de vue dierents,
ce qui leur permet de separer les opacites stratospherique et tropospherique, tandis que
Courtin et al. (1995) tiennent compte d'un modele d'aerosols (McKay et al., 1989 [63])
pour separer la contribution stratospherique. D'autre part, Samuelson et al. (1997a) eva-
luent les valeurs les plus probables de leur ensemble de parametres simultanement par une
methode de moindre carre non-lineaire, alors que Courtin et al. (1995) font varier chaque
parametre alternativement. Les principaux resultats obtenus concernent la troposphere.
Il semble que le methane soit sursature, la fraction molaire au niveau du piege froid est
evaluee par Courtin et al. (1995) entre 1,7 et 4,5 %, et celle au-dessus de la surface est
estimee par Samuelson et al. (1997a) a 5,7%. La fraction molaire d'hydrogene est egale
a 1,1  0,1510
 3
(Samuelson et al., 1997a) et la quantite d'argon doit e^tre tres faible
(0,6% selon Samuelson et al. (1997a), avec une limite superieure xee a 6 ou 7% selon
1.2. STRUCTURE ET COMPOSITION DE L'ATMOSPH

ERE 19
Figure 1.4 { Prols latitudinaux de la composition stratospherique: reproduction de la
Figure 10 de Coustenis et Bezard (1995) [15].
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Tableau 1.3 { Ensemble des resultats observationnels sur la composition stratospherique.
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References: (a) Coustenis et al., 1991 [18]; (b) Coustenis et Bezard, 1995 [15]; (c) Courtin et al., 1995 [13]; (d) Samuelson
et al., 1997a [86]
l'etude).
Finalement, nous avons regroupe l'ensemble des resultats obtenus gra^ce aux diverses ana-
lyses des observations et concernant la composition de la stratosphere de Titan dans le
Tableau 1.3.
1.2.4 Autres observations
Depuis la Terre, d'autres observations ont pu apporter des renseignements supplementaires
sur la composition de l'atmosphere de Titan. Dans le domaine des ondes millimetriques et
sub-millimetriques, l'observation de raies de rotation de HCN et CO a permis a plusieurs
equipes de proposer des prols stratospheriques (en moyenne sur le disque) pour ces deux
composes.
Concernant HCN tout d'abord, Tanguy et al. (1990) et Hidayat et al. (1997) [96, 34]
ont, a partir d'un prol synthetique de HCN entre 80 et 400 km, modelise les spectres
observes pour en extraire un prol nominal de HCN. Les deux prols sont presentes sur la
Figure 1.5, avec la valeur equatoriale de Coustenis et Bezard (1995). Leurs observations
ne permettent pas de separer les dierentes latitudes et sont donc pluto^t sensibles a
la composition a faibles latitudes, qui apportent la contribution la plus importante au
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Figure 1.5 { Prols de HCN deduits des observations millimetriques et submillimetriques
faites depuis la Terre: Tanguy et al., 1990 (T., pointilles) et Hidayat et al., 1997 (H., tirets
courts). Le niveau deduit des observations VoyagerI/IRIS (Coustenis et Bezard, 1995) est
egalement indique (V., bo^te en trait tiret-point). La longitude solaire (angle { en degre {
entre le point vernal et la position de Saturne) est indiquee de facon approximative pour
chaque observation.
signal pour une moyenne sur le disque. Comme on peut le constater sur la Figure 1.5, les
diverses observations sont compatibles jusque vers 200 km, mais ont un comportement
dierent au-dessus. Du point de vue saisonnier, les observations ont ete faites a des dates
dierentes qui correspondent a des saisons dierentes pour l'atmosphere de Titan. La
longitude solaire approchee (equinoxe ou solstice) est indiquee avec les observations.
Pour le monoxyde de carbone CO, la situation est plus confuse. Dans le domaine mil-
limetrique et sub-millimetrique, Gurwell et Muhleman (1995) et Hidayat et al. (1998)
[32, 35] ont propose des prols stratospheriques dierents non seulement sur le niveau
moyen, mais egalement sur la structure du prol. Pour Gurwell et Muhleman, le prol est
considere comme uniforme sur 60-200 km (la sensibilite la plus elevee est situee dans la
region 70-140 km). Par contre, le prol obtenu par Hidayat et al. decro^t avec l'altitude
et presente me^me une decroissance plus forte au-dessus de 200 km. Le melange homogene
ou non de CO sur l'ensemble de la basse atmosphere reste une question ouverte. Les ob-
servations dans le proche infrarouge rapportees par Noll et al. (1996) [70] sont egalement
dierentes. Elles sont toutefois pluto^t sensibles a la troposphere. Toutes ces observations
concernent la periode situee entre le solstice d'ete nord et l'equinoxe d'automne nord.
Elles sont resumees Figure 1.6.
Enn l'eau n'a ete observee que tres recemment dans l'atmosphere de Titan gra^ce a
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Figure 1.6 { Prols de CO deduits des observations millimetriques, submillimetriques et
infrarouges faites depuis la Terre: Gurwell et Muhleman, 1995 (G., pointilles), Hidayat et
al., 1998 (H., tirets courts) et Noll et al., 1996 (N., traits-points). La longitude solaire pour
toutes les observations est comprise entre le solstice d'ete nord et l'equinoxe d'automne
nord.
l'observatoire spatial infrarouge ISO (Coustenis et al., 1998 [21]). Le spectre observe vers
40 m par le spectrometre SWS (en mode reseau) contient 2 raies a 39,4 et 43,9 m
correspondant a deux raies de rotation de l'eau. Le spectre a ete modelise a partir du prol
d'H
2
O predit par le modele photochimique de Lara et al. (1996) [50] (voir Chapitre 2),
multiplie par un facteur 0,4. Cela correspond a une fraction molaire d'H
2
O de 8  510
 9
a 400 km d'altitude.
1.3 La mission Cassini-Huygens
Malgre les progres des moyens d'observation terrestres (au sol ou en orbite), ceux-ci ne
pourront pas permettre d'ameliorer de facon spectaculaire notre connaissance du systeme
atmospherique de Titan. Ils presentent toutefois l'avantage de pouvoir fournir un suivi
temporel des observations sur des durees de l'ordre de l'annee Titan (30 annees terrestres).
Notre comprehension de ce systeme devrait par contre nettement s'ameliorer gra^ce aux
donnees recueillies pendant les quatre annees (minimum) que durera la mission Cassini-
Huygens. Celle-ci a quitte la Terre le 15 octobre 1997, est revenue nous fro^ler a la mi-
aou^t 1999 pour s'elancer enn vers Jupiter qu'elle depassera en decembre 2000, puis
Saturne, son objectif, qu'elle atteindra en juillet 2004. La mission est constituee d'une
1.3. LA MISSION CASSINI-HUYGENS 23
sonde, Huygens, destinee a descendre dans l'atmosphere de Titan pour aller se poser
en douceur sur sa surface, quelle qu'elle soit, et d'une plateforme nommee Cassini qui
se placera en orbite autour de Saturne pour etudier les divers constituents du systeme
saturnien. Durant quatre ans, Cassini croisera Titan de pres une quarantaine de fois,
renvoyant vers la Terre une mine de donnees qui permettront une analyse detaillee de
la surface et de l'atmosphere de Titan, avec une couverture et une resolution spatiale
que seule une mission in-situ peut esperer atteindre. Les buts ambitieux de la mission
Cassini-Huygens en ce qui concerne Titan sont les suivants:
{ Determiner les abondances des divers composes de l'atmosphere (dont les gaz rares)
et les rapports isotopiques des elements les plus abondants. Contraindre les scenarios
de formation et d'evolution de Titan et de son atmosphere.
{ Observer les distributions verticales et horizontales des especes minoritaires. Etudier
les dierentes sources d'energie de la chimie atmospherique. Comprendre de facon
approfondie la photochimie de la stratophere. Explorer la formation et la composi-
tion des aerosols.
{ Mesurer les vents et la temperature, explorer la physique des nuages, la circulation
generale et les eets saisonniers dans l'atmosphere. Rechercher la presence eventuelle
d'eclairs.
{ Etudier la topographie, l'etat physique et la composition de la surface. Contraindre
la structure interne de Titan.
{ Explorer la haute atmosphere, son ionisation et son ro^le comme source de materiaux
neutres et ionises pour la magnetosphere de Saturne.
Etant plus particulierement focalise sur l'atmosphere neutre dans le cadre de ce travail
de these, nous detaillons dans la suite de ce paragraphe les instruments ayant un ro^le lie
aux trois premiers objectifs (voir les revues de F. M. Flasar, 1998 [26, 27]).
Cassini
A bord de cette plateforme qui se mettra en orbite autour de Saturne, se trouve une
batterie d'instruments dont beaucoup sont les heritiers des instruments embarques a bord
des sondes Voyager. Ces instruments vont etudier entre autres l'atmosphere de Titan an
de determiner sa structure et sa composition dans sa partie haute (au-dessus de 700-800
km: UVIS, INMS) et basse (au-dessous de 400 km: RSS, VIMS, CIRS).
UVIS (spectro-imageur ultraviolet) observera des occultations solaires et stellaires, don-
nant acces a la densite des divers absorbants: N
2
bien su^r, au-dessus de 1000 km, mais
aussi beaucoup d'autres composes entre 1400 et 800 km (ou plus bas). A partir de ces
prols de densite, on pourra determiner la pression et la temperature thermospherique,
comme cela a ete fait a partir des donnees Voyager I/UVS (Smith et al., 1982; Vervack
et al., 1999 [89, 108]). La resolution verticale atteinte est de l'ordre de 5 km pour une
distance de Cassini au limbe de 5000 km. INMS (spectrometre de masse ions-neutres) fera
des mesures in-situ de la densite et de la composition en ions et en neutres (gamme 1 a 99
uma) dans la haute atmosphere, a chaque survol de Titan. Les altitudes atteintes seront
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Figure 1.7 { Vue d'artiste de Cassini et de la sonde Huygens avant l'entree dans l'atmo-
sphere de Titan de celle-ci (Source: NASA Cassini Slide Set, image P-45424).
Figure 1.8 { Schema illustrant les etapes de la descente de la sonde Huygens dans l'atmo-
sphere de Titan (Source: site web de la mission Cassini, http://www.jpl.nasa.gov/cassini).
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superieures a 850 km (Cassini ne doit pas perdre son contro^le d'attitude, ce qui limite
la densite toleree), et la resolution verticale est liee a la duree du prelevement (2 s). Ces
mesures permettront d'etablir des contraintes sur la position de l'homopause (altitude
au-dela de laquelle il y a separation par diusion moleculaire des constituants). Celle-ci
n'est pour le moment pas bien connue.
En ce qui concerne les regions basses de l'atmosphere, RSS (sous-systeme d'experiences
radio) procedera a plusieurs occultations radio, envoyant vers la Terre un signal contenant
deux bandes de longueurs d'onde (S a 13 cm et X a 3,6 cm) alors que Cassini se deplacera
derriere Titan. L'etude des frequences du signal recu permet de retrouver le prol vertical
de refractivite, puis les prols de temperature et de pression dans la region entre la surface
et 300 km environ. La resolution verticale atteinte va de 1 km (pour 100 km d'altitude)
a quelques centaines de metres au-dessus de la surface. Ces occultations sont la seule
experience donnant un acces direct au prol de temperature de la basse troposphere
(entre 0 et 25 km). VIMS (spectro-imageur visible et infrarouge) procedera comme UVIS
a des occultations solaires, stellaires et me^me de Saturne par Titan, mais dans le domaine
du proche infrarouge. Le prol de densite en sera deduit (a 2,8 m) entre environ 70 km et
400 km, ainsi que les prols verticaux (entre 150 et 750 km) de quelques composes: CH
4
,
C
2
H
2
, CO et CO
2
. VIMS permettra egalement le suivi temporel d'eventuelles structures
se deplacant dans l'atmosphere, dont on pourra extraire la vitesse des vents.
Le principal instrument pour la temperature et la composition de la basse atmosphere
est CIRS (spectrometre infrarouge composite, heritier de Voyager I/IRIS). Il permettra
de cartographier la region entre 25 et 400 km environ, pour un grand nombre de points
(latitude-longitude) de Titan. Les spectres vont de 10 a 1400 cm
 1
(1 mm a 7 m),
avec une resolution attendue au mieux de 0,5 cm
 1
(environ 10 fois meilleure qu'IRIS), et
seront releves en vue nadir (la ligne de vue passe par la surface de Titan) ainsi qu'au limbe
(en visee horizontale). La temperature en fonction de la pression sera deduite gra^ce aux
bandes d'absorption de N
2
induites par la pression (entre 15 et 100 cm
 1
, donnant acces
aux pressions superieures a 0,6 mbar), et gra^ce a la bande d'absorption 
4
du methane
(entre 1200 et 1400 cm
 1
, donnant acces aux pressions inferieures a 2 mbar). La zone
de recouvrement entre ces deux sources de renseignements permettra la determination
directe de la fraction molaire du methane dans la stratosphere. La resolution verticale de
cet instrument sera de l'ordre d'une echelle de pression (environ 40 km). Vers 530 cm
 1
,
une fene^tre du methane donne acces a la temperature au-dessus de la surface. L'etude des
spectres haute-resolution de CIRS devrait apporter encore plus de renseignements que
les spectres IRIS (Coustenis et al., 1993 [19]). On en attend l'identication de nouveaux
composes, ainsi que la determination des prols verticaux de la composition entre 30 et
0,01 mbar environ (70-400 km).
Enn les images a haute-resolution spatiale d'ISS (sous-systeme d'imagerie) permettront,
comme avec VIMS, le suivi d'eventuelles structures atmospheriques (nuages, aerosols...)
pour la determination des vents zonaux et peut-e^tre aussi meridiens.
Huygens
Liberee par Cassini le 6 novembre 2004, la sonde Huygens descendra dans l'atmosphere
de Titan par 18

de latitude nord le 27 novembre 2004. Les instruments qu'elle contient
permettront une analyse in-situ de l'atmosphere tout au long de la descente, entre 1200
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km d'altitude et la surface, sachant que la plupart des mesures ne pourront s'eectuer
qu'apres le deploiement des parachutes, vers 160 km d'altitude (voir Figure 1.8). Tous les
instruments auront alors un acces direct a l'atmosphere. L'objectif est de faire des mesures
in-situ detaillees de la structure, de la composition et de la dynamique atmospherique.
Les mesures eectuees permettront de croiser les analyses avec les donnees de Cassini, et
pourront par exemple fournir des points de calibration. Un autre des objectifs principaux
de la sonde est letude in-situ de la surface de Titan, qui reste tres peu connue a ce
jour. Me^me si cette etude ne se fera qu'en un point, elle sera tres importante pour notre
connaissance de Titan. Les instruments et la sonde Huygens sont decrits dans le rapport
de l'ESA SP-1177 (Lebreton, 1997 [51]).
HASI (etude de la structure atmospherique) est un ensemble d'instruments qui permet-
tront de mesurer la structure de l'atmosphere des 1200 km avec un accelerometre. L'ana-
lyse de ces mesures donne acces a la densite qui, combinee avec la composition, l'equilibre
hydrostatique et l'equation d'etat, permet de remonter aux prols de pression et de tempe-
rature. Apres le deploiement des parachutes (vers 160 km), HASI fera des mesures directes
de ces deux grandeurs, avec une resolution verticale inferieure a 40 m sous la tropopause,
et jusqu'a 4 m au-dessus de la surface.
GCMS (chromatographe en phase gazeuse couple a un spectrometre de masse) fera une
analyse de la composition atmospherique pour la gamme 2-141 uma, avec une precision
atteignant 1 pour 10
8
, a partir du deploiement des parachutes jusqu'a la surface. La re-
solution verticale des mesures est de l'ordre de 40-100 m a 100 km d'altitude et peut
atteindre 5 m au-dessus de la surface. GCMS fournira donc un prol vertical de la com-
position qui, combine avec le prol de temperature mesure par HASI, donnera acces aux
taux de sursaturation dans la troposphere (en particulier pour le methane). Les aerosols
seront etudies gra^ce a ACP (collecte et pyrolyse des aerosols), qui collectera les particules
dans deux regions: 160-60 km et 60-25 km. La temperature des echantillons sera progres-
sivement augmentee jusqu'a destruction des polymeres constituants les aerosols, et les
volatiles seront transmis a GCMS pour analyse.
DISR (imageur et radiometre spectral) fournira des images au cours de la descente, per-
mettant l'observation de la morphologie d'eventuels nuages et de la surface. Il mesurera
egalement les champs de rayonnement thermiques et solaires, ainsi que l'opacite des aero-
sols traverses. Enn DWE (experience Doppler pour la mesure du vent) entrera egalement
en action apres ouverture des parachutes, lorsque la sonde sera portee par le vent. Il trans-
mettra a la plateforme Cassini une frequence xe, stabilisee, et la mesure de l'eet Doppler
sur cette frequence au niveau de la reception donnera acces, une fois retires les eets dus
au deplacement de Cassini (connu) et a la vitesse de descente verticale de Huygens (connu
par HASI, qui fournira la pression en fonction du temps), a la vitesse de deplacement hori-
zontal de la sonde, c'est a dire la vitesse du vent. Bien su^r, il subsistera l'ambiguite quant
a la direction du vent, mais il est attendu que le vent zonal soit la composante largement
dominante.
Huygens transmettra toutes ses donnees a la plateforme Cassini tant que celle-ci sera
capable de les receptionner, ce qui donne une fene^tre d'approximativement 3 heures. An
d'optimiser la duree de cette experience, il faut pouvoir orienter correctement l'antenne a
haut-gain de Cassini, ce qui suppose de savoir ou derivera Huygens, et a quelle vitesse, une
fois qu'elle sera portee par les vents. La vitesse des vents zonaux n'est que peu contrainte
pour le moment, et l'incertitude sur la position de Huygens au moment du contact avec
1.4. CONTRIBUTION POUR UN MOD

ELE INT

EGR

E 27
la surface demeure elevee. Un eort de modelisation et d'observation est donc a mener
avant l'arrivee de la mission a Saturne, de maniere a mieux cerner les vents zonaux.
La couverture spatiale permise par la duree de la mission et le nombre important de survols
de Titan, la complementarite de tous les instruments de la sonde Huygens et de Cassini,
fourniront une base de donnees enorme qui permettra une approche globale integrant la
meteorologie, la photochimie et les aerosols, pour mieux comprendre le fonctionnement
global de ce systeme complexe qu'est l'atmosphere de Titan. An de preparer cette mois-
son et de faciliter son analyse, il etait indispensable d'utiliser le temps qui nous separe de
l'arrivee de Cassini-Huygens a Saturne pour mettre au point des outils performants, en
particulier pouvant coupler les divers elements constitutifs du systeme.
1.4 Contribution pour un modele integre
L'etude et la modelisation de l'atmosphere de Titan apres la mission Voyager s'est deve-
loppee autour de trois grands axes: la dynamique atmospherique, la photochimie et les
aerosols. Un developpement plus approfondi des modelisations de chacun de ces elements
a eu lieu pendant les dix dernieres annees, permettant de se faire une premiere idee de leur
fonctionnement. Nous detaillerons dans le Chapitre 2 ces recents travaux de modelisation.
Ces etudes ont toutefois montre leurs limites, et la necessite d'introduire des couplages
entre ces elements s'est faite de plus en plus sentir. En eet, la dynamique atmospherique
transporte les especes chimiques et les aerosols, tandis que ces deux derniers interagissent
avec le rayonnement solaire et infrarouge, inuencant la structure thermique et par la
me^me la dynamique. La photochimie gere la composition de l'atmosphere, et donne acces
a la fonction source des aerosols, alors que ceux-ci jouent un ro^le important sur la repar-
tition du ux ultraviolet dans la basse atmosphere, ux qui est le moteur de la chimie
qui s'y deroule. Chaque element du systeme atmospherique est donc lie aux autres et agit
sur eux. An de regrouper les eorts de modelisation developpes en France, et d'avancer
dans le sens d'une comprehension plus globale du systeme atmospherique de Titan, une
collaboration s'est etablie entre le C.E.S.R. (Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements)
pour l'aspect photochimique, le L.M.D. (Laboratoire de Meteorologie Dynamique) pour
la dynamique atmospherique et le S.A. (Service d'Aeronomie) pour les modeles d'aerosols.
L'objectif est de developper avant 2004 un modele complet dans lequel ces trois aspects
soient couples.
Le travail de these rapporte ici fait partie de la strategie developpee pour l'elaboration de
ce modele. Dans un premier temps, sont developpes en parallele:
{ Le couplage de la dynamique atmospherique avec les aerosols (transport des aero-
sols par la dynamique, avec retroaction radiative), dans le cadre d'un modele de
circulation generale a deux dimensions (Rannou et al., 1998 [78]). Le qualicatif de
<<
a deux dimensions
>>
se rapportera toujours a la latitude et a l'altitude.
{ La parametrisation de l'eet de dissipation du^ aux ondes transitoires non-axisymetri-
ques qui apparaissent dans le modele de circulation generale a trois dimensions, mais
ne sont pas reproduites quand on se limite| pour des raisons de cou^t numerique|
a deux dimensions (Luz et Hourdin, 1999 [60]).
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{ Le couplage de la dynamique atmospherique avec la photochimie: impact du trans-
port sur la distribution des composes dans l'atmosphere, retroaction par l'eet radia-
tif de concentrations localement elevees de composes actifs dans le refroidissement
de l'atmosphere. C'est ce point qui fait l'objet de ce travail de these.
Pour aborder le couplage entre la photochimie et la dynamique atmospherique, il a tout
d'abord fallu construire un modele de transmission du ux ultraviolet a travers l'atmo-
sphere de Titan. Ce ux represente le principal moteur de la photochimie, et la taille de
l'atmosphere (de l'ordre de 1300 km) comparee au rayon de la planete (2575 km) rend
peu realiste la vision plan-parallele jusque la adoptee dans les modeles photochimiques.
Une vision a trois dimensions du champ de rayonnement ultraviolet a donc ete developpee
(Chapitre 3).
Tout au long de ce travail, le schema chimique a ete remis a jour (Chapitre 4). Les limites
du modele photochimique a une dimension ont ete demontrees, ainsi que la necessite
d'ameliorer la parametrisation du transport des especes chimiques an de comprendre les
variations latitudinales observees dans la stratosphere par Voyager (Chapitre 5).
Dans ce but, un modele photochimique a deux dimensions a ete elabore en prenant en
compte le transport des composes par la dynamique atmospherique telle qu'elle a ete
simulee par le modele de circulation generale de Hourdin et al. (1995) [39]. Ce nouveau
modele photochimique et ses resultats sont discutes en detail dans le Chapitre 6.
Enn le couplage a ete complete par l'introduction du modele de photochimie au sein du
modele de circulation generale, en particulier pour evaluer les eets des variations de la
composition sur la temperature, eets potentiellement importants comme l'ont demontre
Bezard et al., 1995 [4]. C'est le theme du Chapitre 7.
Une fois les aerosols et la photochimie introduits dans le modele de circulation generale
a deux dimensions, et le probleme de la dissipation horizontale ma^trise, il ne manquera
plus a ce modele qu'une liaison coherente entre la photochimie et les aerosols, par l'inter-
mediaire de leur fonction source, pour e^tre pre^t a l'analyse de la mission Cassini-Huygens.
Nous aurons alors un remarquable outil de simulation de l'atmosphere de Titan, celle-ci
ayant certainement en reserve de tres nombreuses surprises et questions.
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Chapitre 2
La modelisation atmospherique
Introduction
Le but de ce chapitre est de decrire les divers modeles developpes jusqu'a present pour com-
prendre le fonctionnement de l'atmosphere de Titan. Ces modeles abordent le probleme
selon un certain aspect (photochimie, aerosols, circulation generale), mais les couplages
restent tres peu integres, ce qui limite leurs capacites car les interactions sont nombreuses
dans ce systeme complexe. Chacun de ces sous-systemes necessitait cependant d'e^tre etu-
die d'abord en tant que tel, an de mieux le conna^tre. Cet historique permettra de poser
quelques bases pour mieux aborder les travaux decrits dans les chapitres suivants.
2.1 La photochimie
2.1.1 Quelques denitions
Flux actinique et photodissociations:
Le ux d'energie dont un modele photochimique a besoin est le ux actinique, ou intensite
moyenne, en tout point de l'atmosphere. Nous utiliserons pluto^t le facteur d'augmentation
f(; z) =
F (; z)
F

()
; (2.1)
ou F (; z) est le ux actinique a l'altitude z et F

() est le ux incident, i.e., le ux
solaire recu a l'orbite de Saturne pour la longueur d'onde . Le domaine de longueurs
d'onde concerne est essentiellement l'ultraviolet.
Le coecient de photodissociation, exprime en s
 1
, represente la fraction d'une espece i
detruite chaque seconde par le rayonnement solaire en un point donne de l'atmosphere. Il
est calcule par
J
i
(z) =
X


i
()f(; z)F

(); (2.2)
ou f(; z)F

() est le ux actinique en ce point (ici, a l'altitude z), et 
i
() est la section
ecace d'absorption de l'espece consideree, a la longueur d'onde . S'il existe plusieurs
voies de photodissociation pour une espece chimique i, ou pour tenir compte du fait
30 CHAPITRE 2. LA MOD

ELISATION ATMOSPH

ERIQUE
que tout photon absorbe n'entra^ne pas necessairement la dissociation, on introduit un
coecient appele rapport de branchement (ou rendement quantique) q(), qui depend
generalement de la longueur d'onde. Les coecients de photodissociation des dierentes
reactions j (pour l'espece i) sont alors calcules par
J
j
i
(z) =
X

q
j
()
i
()f(; z)F

(): (2.3)
Pertes et productions chimiques:
L'evolution de la quantite d'une espece chimique en un point est regie par la conservation
de la matiere: si on se place dans une bo^te (modele a zero dimension), la variation de la
densite n
i
de l'espece i (nombre de molecules de ce compose par cm
3
d'air) est donnee par
la quantite produite par certaines reactions chimiques (R
prod
: A + B ! I + . . . ), moins
la quantite detruite par d'autres reactions (R
pertes
: C + I ! produits) ou par photodisso-
ciation, soit:
dn
i
dt
= P
i
  n
i
L
i
; (2.4)
avec
P
i
=
X
R
prod
kn
a
n
b
; (2.5)
taux de production chimique de l'espece i (en cm
 3
.s
 1
) et
n
i
L
i
= n
i
0
@
X
R
pertes
kn
c
+ J
i
1
A
; (2.6)
taux de dissociation. La grandeur k est la constante de la reaction, exprimee en cm
3
.s
 1
.
Pour une reaction bimoleculaire, k ne depend que de la temperature (T ), et peut genera-
lement e^tre approchee par une fonction du type
k = T

exp


T

: (2.7)
Dans le cas de reactions a trois corps, k depend egalement de la densite totale n =
P
n
i
(cm
 3
) et est approchee par
k =
k
0
k
1
n
k
0
n+ k
1
; (2.8)
ou k
0
(exprimee en cm
6
.s
 1
) et k
1
(cm
3
.s
 1
) representent respectivement les limites basse
et haute pression, toutes deux pouvant prendre la forme donnee par l'equation 2.7.
Dans les modeles photochimiques, on utilise souvent la fraction molaire y
i
pluto^t que la
densite de l'espece n
i
. La fraction molaire (ou rapport de melange) est denie par
y
i
=
n
i
n
: (2.9)
On ecrit donc l'equation de conservation de la matiere sous la forme
dy
i
dt
=
P
i
n
  y
i
L
i
; (2.10)
avec P
i
=
P
R
prod
ky
a
y
b
n
2
et L
i
=
P
R
pertes
ky
c
n + J
i
.
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2.1.2 Les modeles precedents
L'etude de la photochimie des hydrocarbures s'est developpee dans le domaine des at-
mospheres planetaires du fait de l'observation de methane dans les spectres des planetes
geantes et de Titan. Un modele de photochimie a base de methane a ete concu pour
l'etude de l'atmosphere de Jupiter par Strobel (1973) [92], et a ensuite ete adapte pour
l'atmosphere de Titan (telle qu'elle etait envisagee a l'epoque) par Strobel (1974) [93]. Le
principal resultat etait de montrer que cette photochimie pouvait permettre la formation
de quantites substantielles d'ethane. Les modeles photochimiques de l'atmosphere de Ti-
tan developpes jusqu'a present sont tous des modeles a une dimension, permettant l'etude
de la composition en fonction de l'altitude. Ils utilisent des conditions equatoriales an de
pouvoir comparer la composition obtenue a celle deduite des observations Voyager I/IRIS
faites dans les regions proches de l'equateur. Toutefois, ils se placent en general dans des
conditions de moyenne diurne. L'etude a d'autres latitudes (en particulier pour les hautes
latitudes nord, pour lesquelles les observations Voyager revelent un enrichissement en cer-
tains composes, voir Paragraphe 1.2.3) n'a jamais ete aborde Le transport vertical est
modelise par de la diusion moleculaire (dans la haute atmosphere) et turbulente, avec
comme parametre a ajuster le coecient K
v
, nomme coecient de diusion turbulente
(Hunten, 1975 [41]). Suite aux resultats apportes par les observations de Voyager I, Yung
et al. (1984) [114] ont eectue un tres important travail pour elaborer le premier modele
photochimique de l'atmosphere de Titan telle que Voyager nous l'a devoilee. Ce travail
(complete par Yung (1987) [113]) prend en compte de nombreux hydrocarbures et nitriles,
ainsi que des composes oxygenes, pour tenter de comprendre la composition stratosphe-
rique observee. Il sert de base a tous les modeles ulterieurs. En eet, ce premier modele a
mis en evidence les cycles chimiques majeurs presents dans l'atmosphere de Titan, me^me
si les abondances reproduites n'etaient pas toutes en accord avec les observations.
Deux modeles ont succede a Yung et al. (1984): Toublanc et al. (1995) et Lara et al. (1996)
[104, 50]. Dans les deux cas, la photochimie a ete mise a jour, la principale dierence par
rapport a leur predecesseur etant l'emploi d'un nouveau schema pour la photodissociation
du methane (Mordaunt et al., 1993 [189]). Le modele de Toublanc et al. (1995) a innove
principalement sur deux points: d'abord, l'emploi d'un code Monte-Carlo pour calculer le
transfert du rayonnement ultraviolet a travers l'atmosphere a permis de modeliser de facon
plus realiste l'interaction du rayonnement avec la couche d'aerosols. Ensuite, l'utilisation
d'un schema de Crank-Nicholson dans la resolution du systeme d'equations dierentielles
a ameliore la precision de celle-ci, cette methode etant precise a l'ordre deux. Le prol
du coecient de diusion turbulente a ete modie pour ajuster les resultats, en particu-
lier le prol stratospherique de HCN (observe en millimetrique par Tanguy et al., 1990
[96]). La comparaison aux observations Voyager est globalement satisfaisante, sauf pour
C
2
H
4
, CH
3
C
2
H, C
4
H
2
, C
2
N
2
et CO
2
. Le modele de Lara et al. (1996) a lui aussi utilise
une methode de Crank-Nicholson. Son traitement du transfert du rayonnement ultravio-
let est beaucoup plus simple. Par contre, un traitement detaille de la condensation a ete
introduit, de me^me qu'une analyse poussee des sources d'atomes d'azote (en particulier la
dissociation de N
2
par les rayons cosmiques) et du depo^t de molecules d'eau dans l'atmo-
sphere par ablation de meteorites. Une etude comparative de divers prols du coecient
de diusion turbulente a ete realisee, qui met bien en evidence la diculte de satisfaire
toutes les contraintes observationnelles a l'aide de ce simple coecient. La encore, les
resultats sont globalement satisfaisants, sauf pour CH
3
C
2
H (ce compose est par ailleurs le
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seul presentant une dierence tres importante de niveau stratospherique entre les modeles
de Toublanc et al.et de Lara et al.) et C
4
H
2
, ainsi que pour les nitriles HC
3
N et C
2
N
2
. Le
cas de HC
3
N est discute par rapport au prol du coecient de diusion turbulente, mais
appara^t de toute facon en desaccord avec les observations (le niveau modelise etant trop
eleve). Il faut cependant noter que les fractions molaires de H
2
et de C
2
H
4
a 40 km ont
ete xees de maniere ad-hoc.
Enn tres recemment, Nicholas Smith a eectue un travail de these [218] sur la sensibilite
des modeles photochimiques de l'atmosphere de Titan aux incertitudes liees a la mauvaise
connaissance de certains parametres chimiques (vitesses de reaction) ou photochimiques
(sections ecaces d'absorption, rendements quantiques). Du point de vue du modele pho-
tochimique, ses resultats sont similaires aux modeles precedents, avec des problemes de
me^me nature: sous-estimation de C
2
H
4
, de CH
3
C
2
H et de C
2
N
2
, sur-estimation de C
4
H
2
.
Par une approche Monte-Carlo sur la composition dans le cas sans dimension (en un
point, pas de transport), il a montre que les incertitudes sur les parametres photochi-
miques peuvent aecter la composition stratospherique de Titan jusqu'a plusieurs ordres
de grandeur pour certains corps. Cela montre qu'il faut relativiser la comparaison entre
les resultats des modeles et les observations.
2.2 Les aerosols
2.2.1 Les premiers travaux
Juste avant l'arrivee de Voyager I a Titan, des premiers travaux de modelisation des
aerosols ont ete realises (en particulier Toon et al., 1980 [101]), mais la structure atmo-
spherique revelee par la mission, ainsi que les nombreuses observations les ont rendus
obsoletes. Ils ont toutefois servi de base aux modeles suivants.
Tout d'abord, McKay et al. (1989) ont developpe un modele pour la structure thermique
de l'atmosphere de Titan [63]. Ce modele necessitait de representer correctement les aero-
sols, qui sont une source d'opacite importante: a partir d'un petit nombre de parametres
ajustables, un modele microphysique permet le calcul d'une distribution simple d'aerosols
spheriques (rayon et densite en fonction de l'altitude). Ces parametres sont l'altitude et
le taux total de production des aerosols, ainsi que le rayon de charge et les coecients
d'absorption dans le visible et l'infrarouge. Ils sont contraints par les observations, essen-
tiellement par l'albedo geometrique visible et infrarouge (Ne et al., 1984 [69]). En eet,
la region 0,3-0,6 m est une fene^tre du methane dont l'albedo est essentiellement contro^le
par la diusion par les aerosols. Elle permet donc de contraindre les proprietes optiques
de ces particules. De me^me, la region entre 0,7 et 1 m est a la fois geree par les bandes
d'absorption du methane, mais egalement par la diusion des aerosols, ce qui permet, par
etude du contraste des bandes d'absortion, de contraindre la distribution des aerosols (en
relation avec la distribution verticale du methane). Le modele microphysique considere
des particules spheriques, qui evoluent par coagulation et sedimentation, avec l'hypothese
simplicatrice d'un seul rayon par altitude. Les parametres optiques obtenus pour ces
particules sont tres proches de ceux des tholins experimentaux (Khare et al., 1984 [46]),
et le taux de production determine est de l'ordre de 1,210
 14
g.cm
 2
.s
 1
. Ce premier
modele decrivant les aerosols a permis a cet article (McKay et al., 1989 [63]) de proposer
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une interpretation coherente de la structure thermique de l'atmosphere de Titan.
Pour tenter de comprendre les nombreuses incoherences entre les caracteristiques des ae-
rosols deduites des dierents jeux de donnees observationnelles (polarimetrie: Tomasko
et Smith, 1982; West et al., 1983 [98, 109]; observations a grands angles de phase: Rages
et al., 1983 [75]), ainsi que les caracteristiques de la couche detachee (en particulier son
inhomogeneite spatiale), Toon et al. (1992) [100] ont developpe un modele prenant en
compte des particules spheriques de rayons allant de 13

A a 3 m, suivies en fonction de
l'altitude par un modele microphysique prenant en compte la coagulation, la sedimenta-
tion, mais egalement le transport par diusion turbulente verticale et eventuellement le
transport par des vents verticaux dans certaines regions (en particulier pour des altitudes
comprises entre 330 et 420 km). Les etudes de sensibilite autour de certains parametres
(taux de production des aerosols en fonction de l'altitude, prol du coecient de diusion
turbulente verticale, vitesse du vent vertical) ont permis d'explorer les capacites de ce mo-
dele a reproduire les observations diverses. Si ce modele montre que les aerosols peuvent
repondre a la dynamique atmospherique, il reconna^t toutefois ses limites: une etude a
deux dimensions est indispensable pour explorer plus avant l'impact de la dynamique sur
la distribution des particules. Une premiere etude dans ce sens a ete realisee par Hutzell
et al. en 1996 [44] (voir plus loin: le developpement des couplages).
2.2.2 Les aerosols fractals
West et Smith (1991) [110] ont pour la premiere fois evoque la possibilite que la structure
des aerosols dans l'atmosphere de Titan soit irreguliere, telle qu'elle est observee experi-
mentalement (voir par exemple Bar-Nun et al., 1988 [3]). Ces auteurs ont alors avance les
idees de dimension fractale des aggregats constituant ces aerosols. Michel Cabane et ses
collaborateurs ont developpe la modelisation microphysique de l'evolution de ces particules
fractales (Cabane et al., 1992, 1993 [7, 8]). Cette evolution consiste en deux phases: dans
une premiere etape, de nombreuses petites particules de tailles tres diverses s'aggregent
dans une zone de production photochimique de macromolecules. Cette coagulation est si-
milaire a celle decrite par les modeles de gouttes, ou les particules croissent en conservant
une forme spherique. Lorsque ces particules atteignent une taille qui leur permet de sortir
de la zone de production par sedimentation, la seconde etape commence. Ces monomeres,
tous de taille similaire, s'aggregent alors selon un autre mode de coagulation, formant des
aggregats de plus en plus gros au fur et a mesure de leur descente dans l'atmosphere. Pour
les comparaisons aux observations, on considere toujours une taille caracteristique pour
les particules. Or du fait de la structure de ces aggregats, celle-ci depend du phenomene
physique concerne. Ainsi, pour des observations de polarimetrie, la taille des monomeres
est a prendre en compte, alors que pour les observations de la diusion a grands angles
de phase, c'est le rayon eectif (lie a la surface de la particule) qui entre en jeu. Cette
structure a pour la premiere fois permis de reconcilier un grand nombre d'observations
avec le modele theorique.
Le modele de microphysique developpe par Cabane et al. (1992, 1993) [7, 8] a ete com-
plete par les travaux de Pascal Rannou et collaborateurs (Rannou et al., 1995, 1997, 1999
[77, 76, 79]): par le developpement du calcul des proprietes optiques de ces particules
fractales, ces auteurs peuvent calculer et comparer aux observations l'albedo geometrique
et la diusion a grands angles de phase pour les distributions issues du modele d'aero-
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Figure 2.1 {Modele de la couche principale d'aerosols, permettant le meilleur accord avec
les donnees d'albedo geometrique (voir Fig. 2.2) (P. Rannou, communication personnelle).
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Figure 2.2 { Comparaison entre l'albedo geometrique modelise (symbole carre) et les
observations: trait continu [14, 69] et signes + (Coustenis et al., 1995 [20], concernent la
surface de Titan), epais pour la face
<<
brillante
>>
de Titan, ns pour la face
<<
sombre
>>
qui peut e^tre modelisee en prenant d'autres valeurs de l'albedo de surface en infrarouge
(P. Rannou, communication personnelle. Voir aussi McKay et al., 2000 [65]).
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sols fractals. L'ensemble de ces contraintes peut e^tre satisfait par le modele, avec comme
parametres nominaux une dimension fractale de l'ordre de deux pour les aggregats, et
une zone de production situee entre 350 et 400 km (correspondant a un rayon des mono-
meres de l'ordre de 0,066 m). A partir de la structure de la couche d'aerosols presentee
Figure 2.1, le modele d'aerosols fractals permet de bien retrouver l'albedo geometrique
observe (Figure 2.2), a condition que la couche principale ne s'etende qu'au-dessus de 100
km d'altitude, et qu'il y ait dans la stratosphere soit des nuages, soit une autre couche
basse d'aerosols (P. Rannou, communication personnelle). Ces resulats ne sont que pre-
liminaires et demandent a e^tre valides, en particulier en etudiant la relation entre les
sources photochimiques et la microphysique des aerosols.
An de mieux denir les proprietes necessaires pour les instruments optiques de Huygens,
Tomasko et al.(1997) [99] ont egalement developpe deux modeles de la couche principale
d'aerosols. Le premier decrit des aerosols spheriques tandis que le second utilise une des-
cription de type fractale. Pour les deux modeles, une fonction de production est donnee
vers 300-500 km d'altitude, parametree par le taux de production des aerosols, puis les
particules evoluent par coagulation et sedimentation (ces mecanismes dependant du mo-
dele). Les dierents types d'observations disponibles sont utilisees pour contraindre les
parametres des modeles. Comme vu precedemment (voir Figure 2.1), an de reproduire
certaines bandes du methane formees a tres basses altitudes, il est necessaire de considerer
une altitude au-dessous de laquelle les aerosols sont elimines (par des precipitations?), et
des nuages tropospheriques optiquement minces. Pour le modele fractal, cette altitude est
de 88 km, ce qui est coherent avec les travaux de Pascal Rannou. Le modele spherique
soure du probleme souvent associe a ce type de description: il ne peut rendre compte
a la fois de la forte polarisation lineaire a 90

d'angle de phase et du degre eleve de dif-
fusion vers l'avant observes sur Titan. Le modele d'aerosols fractals reproduit par contre
bien toutes les donnees et permet a Tomasko et al.(1997) d'estimer les ux ascendant et
descendant en fonction de la longueur d'onde et de l'altitude, comme support de travail
pour evaluer les performances attendues des instruments de Huygens.
Enn, en s'appuyant sur les observations, sur les simulations de laboratoire et sur les mo-
deles microphysiques, McKay et al.(2000) [65] presentent une revue des connaissances ac-
tuelles sur les aerosols et les nuages de Titan, et discutent les relations entre les structures
thermique et dynamique, les aerosols et les nuages stratospheriques et tropospheriques.
2.3 La circulation generale
A partir des modeles de circulation generale developpes pour la Terre, des versions ont
ete elaborees pour pouvoir s'adapter aux autres planetes de type tellurique (atmosphere
mince a la surface d'un corps sans source interne, en equilibre hydrostatique). Ce fut
le theme de la these de Frederic Hourdin, ou sont presentes des modeles pour Mars et
pour Titan [36]. Hourdin et al. (1992) [38] propose la premiere simulation satisfaisante
du phenomene de super-rotation atmospherique, dans le cas de Titan. An de mener a
bien ce type d'experimentation numerique, le suivi de la distribution du moment cinetique
dans l'atmosphere est un point crucial. La super-rotation se developpe gra^ce au transport
du moment cinetique par une cellule atmospherique de Hadley, ainsi que par des ondes
transitoires horizontales quasi-barotropiques. Les conditions pour le developpement d'une
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telle circulation ont aussi ete etudiees par Del Genio et al. (1993, 1996) [24, 23]. Ce type
de circulation semble appara^tre pour des planetes ayant une vitesse de rotation faible,
ce qui est le cas de Titan (16 jours terrestres) et de Venus (243 jours), et possedant une
structure atmospherique radiativement stable.
Le modele de circulation generale (GCM) de Titan qui sert de base aux travaux de cette
these est developpe dans Hourdin et al., 1995 [39]. Ce GCM resout a trois dimensions les
equations primitives de la meteorologie (representees en dierences nies), avec dissipation
horizontale a l'echelle sous-maille et melange turbulent vertical. Le transfert radiatif est
adapte du modele de McKay et al. (1989) [63]. Pour cette etude purement dynamique, les
sources d'opacite que sont les aerosols et les gaz de l'atmosphere sont xes et uniformes en
latitude. La circulation obtenue presente les caracteristiques suivantes: une super-rotation
stratospherique avec des vents progrades de l'ordre de 100 m.s
 1
vers 1 mbar et une cir-
culation meridienne correspondant a une cellule de Hadley po^le a po^le au solstice, avec
ascendance dans l'hemisphere d'ete et subsidence en hiver, cette cellule s'inversant aux
alentours de l'equinoxe. La structure thermique est semblable a celle observee (Lellouch
et al., 1989 [52]), mais les variations latitudinales sont plus faibles que ne l'indiquent les
observations (Flasar et Conrath, 1990; Coustenis et Bezard, 1995 [28, 15]). Des pertur-
bations quasi-barotropiques sont visibles dans la basse stratosphere et jouent un ro^le tres
important dans le maintien de la super-rotation equatoriale, par un transport de moment
cinetique vers l'equateur. Le modele a trois dimensions est tres lourd du point de vue du
temps de calcul et il est necessaire pour pouvoir developper les modeles couples (avec les
aerosols et la photochimie) d'en faire une version a deux dimensions seulement. Celle-ci
ne peut reproduire les ondes transitoires horizontales, qui doivent donc e^tre parametrees.
Ces ondes doivent egalement jouer un ro^le dans le transport des aerosols et des especes
chimiques.
Recemment, Tokano et al. (1999) [97] ont developpe un autre modele de circulation gene-
rale de l'atmosphere de Titan, a trois dimensions. Celui-ci inclut le transport de traceurs
pour l'etude des aerosols, sans coupler cette etude dynamique a un modele de microphy-
sique, et sans retroaction sur le transfert radiatif. Toutefois, deux types de simulations
ont ete conduites: dans des conditions d'opacite uniforme (ce qui etait le cas pour Hour-
din et al., 1995), mais egalement dans des conditions assymetriques pour l'opacite, an
de simuler les eets saisonniers sur la composition de l'atmosphere et la repartition des
aerosols. Les resultats montrent une faible circulation zonale, ce qui est en contradiction
avec les modeles precedents et les observations. Cette caracteristique est correlee a une
circulation meridienne excessive. Dans les conditions d'opacite uniforme, la circulation
obtenue est qualitativement semblable aux resultats de Hourdin et al., avec un renverse-
ment de la cellule de Hadley autour de l'equinoxe. Cependant, dans la haute stratosphere,
le sens de circulation de la cellule est inverse (cellule thermique indirecte). Pour les si-
mulations avec opacite assymetrique, le principal resultat est un decalage temporel du
renversement: celui-ci se fait sur une duree plus courte, une demi-saison apres l'equinoxe.
Ce modele montre donc l'importance que doivent avoir les couplages entre dynamique
atmospherique, microphysique des aerosols et photochimie.
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Developpement des couplages
Ces dernieres annees, des etudes preliminaires ont explore les dierents couplages: Bezard
et al. (1995) [4] ont cherche a quantier l'impact des variations latitudinales d'opacite (es-
peces gazeuses, aerosols) sur les variations latitudinales observees de la temperature. Ces
auteurs montrent que l'augmentation des opacites dans le visible et l'infrarouge doit cer-
tainement jouer un ro^le dans l'assymetrie observee dans la distribution des temperatures
stratospheriques a l'equinoxe. D'autre part, Hutzell et al. (1996) [44] ont developpe un
modele microphysique a deux dimensions pour etudier l'eet du transport par les vents sur
la distribution des aerosols et les grandeurs observables comme l'albedo ou la reectivite
de Titan. L'evolution des distributions d'aerosols spheriques de 3,5 nm a 3 m de rayon
est suivie en prenant en compte la coagulation, la sedimentation, la diusion turbulente,
ainsi que le transport par des champs de vents prescrits. Deux circulations ont ete etu-
diees. D'abord, une distribution theorique simulant une cellule de Hadley po^le a po^le dont
l'intensite est maximale a l'equinoxe (avec ascendance dans l'hemisphere printanier), puis
decro^t jusqu'a s'eteindre au solstice, avant de cro^tre a nouveau en sens inverse jusqu'a
l'equinoxe suivant. La seconde circulation utilisee est celle du GCM de Hourdin et al.,
1995 [39]. Ces travaux concluent que le transport des aerosols par les vents peut produire
des variations temporelles de l'albedo du me^me ordre de grandeur que celles observees,
contrairement a une simple variation de leur taux de production. Bien que les resultats ne
soient pas completement concluants pour ce qui est des comparaisons aux observations,
et bien qu'il n'explore que l'eet de la dynamique sur les aerosols sans retroaction, ce
modele marque une premiere tentative dans le domaine du couplage entre microphysique
et dynamique atmospherique.
Le projet dans lequel s'inscrit cette these prevoit le developpement de couplages a partir
du modele de circulation generale du L.M.D.: couplage entre GCM et microphysique des
aerosols d'une part (Pascal Rannou [78]), couplage entre GCM et composition chimique
d'autre part (cette these). Le modele complet que nous esperons livrer pour l'arrivee de
Cassini-Huygens a Titan n'en est toutefois qu'a ses debuts.
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Chapitre 3
Le ux ultraviolet
3.1 Atmosphere et rayonnement ultraviolet
Le moteur de la photochimie tres riche qui a lieu dans l'atmosphere de Titan est le ux
ultraviolet recu du soleil. An de pouvoir modeliser correctement les equilibres a tous les
niveaux dans l'atmosphere, il est necessaire de conna^tre ce ux de facon susamment
precise en tout point. Ce chapitre est consacre a la modelisation de l'interaction entre les
diverses composantes de l'atmosphere et le rayonnement solaire, dans la gamme de lon-
gueurs d'onde des photons provoquant la dissociation des molecules. Les modeles utilises
au cours de ce travail sont fondes sur une methode Monte Carlo qui permet une prise
en compte complete de la diusion. Les longueurs d'onde vont de 10 nm a 310 nm, par
pas de 5 nm. Cette resolution relativement grossiere comparee aux variations rapides de
certaines sections ecaces d'absorption est rendue necessaire par le cou^t numerique de
cette methode. Dans un autre modele photochimique, Lara et al. (1996) [50] ont utilise
une resolution beaucoup plus importante (0,2 nm), mais sans traiter la diusion. La com-
paraison entre les coecients de photodissociation calcules par ce modele et ceux calcules
par Toublanc et al. (1995) [104] semble montrer une forte inuence du traitement de la
diusion sur les longueurs d'onde penetrant profondement dans l'atmosphere. Par contre,
il est dicile d'evaluer correctement l'inuence de la resolution en longueurs d'onde.
Au regard du ux ultraviolet, l'atmosphere peut e^tre decomposee en trois elements: les gaz
majoritaires (N
2
, CH
4
), les especes minoritaires (C
2
H
2
, C
2
H
4
, HCN, etc...) et les aerosols,
dont nous verrons successivement le ro^le dans les paragraphes suivants.
3.1.1 Absorption par la phase gazeuse
Les sections ecaces d'absorption dans l'ultraviolet des diverses especes constituant la
phase gazeuse de l'atmosphere ont ete prises dans la litterature, les references etant re-
groupees dans le Tableau 4.2 du chapitre 4. Elles ont ete moyennees sur des canaux de 5
nm.
L'absorption se fait selon la loi de Beer-Lambert
I(; l)
I
0
()
=
Y
i
exp
"
 
Z
l
0

i
()n
i
dl
#
; (3.1)
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ou l est la distance parcourue lors d'un trajet quelconque de la lumiere a travers l'atmo-
sphere, I
0
() etant l'intensite lumineuse au depart du trajet et I(; l) a la sortie, pour
une longueur d'onde , i represente une espece chimique, 
i
() est la section ecace d'ab-
sorption de l'espece i a la longueur d'onde  et n
i
est la densite de l'espece i (nombre de
molecules par cm
3
) en un point donne du trajet.
N
2
constituant 98% de l'atmosphere, il est l'absorbant quasi-exclusif des longueurs d'onde
le concernant, i.e., de 10 a 100 nm. Les bandes d'absorption du methane (CH
4
) vont a
des longueurs d'onde plus elevees, ce corps absorbe donc egalement de facon dominante
les longueurs d'onde de 100 a 145 nm. Les energies plus faibles, peu ou pas absorbees par
N
2
et CH
4
, penetrent plus profondement dans l'atmosphere ou les composes minoritaires
peuvent les absorber.
Pour conclure l'interaction entre la phase gazeuse et l'ultraviolet, le modele prend en
compte la diusion Rayleigh par les molecules d'azote, avec la section ecace de diusion
(en cm
2
, avec  exprimee en nm)

R
N
2
= 4; 338  10
 16

1

4
: (3.2)
3.1.2 Interaction avec les aerosols
Pour les longueurs d'onde atteignant des altitudes inferieures a 400 km environ, l'interac-
tion avec la couche principale d'aerosols devient predominante. La modelisation de cette
interaction (i.e., absorption et diusion) depend du modele adopte pour la structure des
particules (cf. Paragraphe 2.2). Pour des particules spheriques, telles qu'utilisees dans le
modele presente par Toublanc et al. (1995) [104], la theorie de Mie est appliquee pour
calculer les proprietes physiques des particules (sections ecaces d'absorption et de dif-
fusion) et leur fonction de phase lors d'une diusion [103]. La distribution des aerosols
est calculee a partir d'un modele microphysique pour reproduire l'albedo observe entre
200 nm et 1 m (McKay et al., 1989 [63]). Lorsqu'on prend en compte l'aspect fractal
des particules, les travaux de Pascal Rannou et Michel Cabane au Service d'Aeronomie
du CNRS, a Jussieu ont conduit a un modele de la couche principale d'aerosols repro-
duisant plus completement l'albedo (voir Figure 2.2). Nous avons utilise ce modele pour
obtenir les prols d'opacites en fonction de l'altitude, ainsi que la fonction de phase pour
la diusion. Ces prols ont ete calcules a 200, 250 et 300 nm, puis interpoles lineairement
entre 200 et 250 nm (avec extrapolation jusqu'a 160 nm) et entre 250 et 300 nm (avec
extrapolation jusqu'a 310 nm).
Les aerosols participent de maniere signicative a l'absorption du rayonnement solaire des
160 nm, et deviennent les acteurs exclusifs a partir de 200 nm. L'inuence des dierentes
composantes de l'atmosphere est resumee dans la Figure 3.1.
3.2 Le modele plan parallele a une dimension
3.2.1 Presentation
De maniere generale, pour obtenir le ux ultraviolet en fonction de l'altitude dans des
conditions moyennes, la premiere approximation faite est celle d'une atmosphere plan
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Figure 3.1 { Gammes d'absortion des dierentes composantes de l'atmosphere pour le
ux actinique ultraviolet.
parallele (Figure 3.2). L'angle d'incidence est choisi soit pour une valeur instantanee, soit
pour une valeur permettant d'obtenir un ux moyen (a l'equateur sur une journee, sur une
annee, ou encore en moyenne sur la planete). An d'introduire une correction pour tenir
compte de la courbure de la planete, ces modeles introduisent la fonction de Chapman,
qui modie la longueur d'un element de trajet en fonction de l'angle zenithal (Smith et
Smith, 1972 [88]).
Le modele utilise dans Lara et al. (1996) [50] est un modele analytique, negligeant la dif-
fusion. Les modeles analytiques sont tres employes dans la litterature et peuvent prendre
en compte une diusion simple (voir e.g., Michelangeli et al., 1992 [66]). Dominique Tou-
blanc, en developpant son modele photochimique de l'atmosphere de Titan (Toublanc,
1992; Toublanc et al., 1995; Toublanc, 1996 [102, 104, 103]), a introduit une methode
Monte Carlo permettant de tenir compte de maniere tres realiste de la diusion dans la
couche d'aerosols. Ce modele a servi de base au modele a trois dimensions developpe au
cours de ce travail et qui est presente dans la suite de ce chapitre.
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Figure 3.2 { Angle d'incidence zenithal  et ux actinique en approximation plan paral-
lele. Le terme
<<
plafond
>>
designe la limite superieure choisie pour l'atmosphere.
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3.2.2 Moyennes diurnes et annuelles
Dans les precedents modeles a une dimension de l'atmosphere de Titan (Yung et al.,
1984; Toublanc et al., 1995; Lara et al., 1996 [114, 104, 50]), les auteurs utilisent un angle
d'incidence zenithal sense representer des conditions moyennes annuelles d'eclairement
de l'atmosphere a l'equateur. Cet angle est toujours indique comme etant <  > = 30

,
bien que l'origine de cette valeur soit restee, malgre recherches et interrogations, assez
mysterieuse. Nous avons voulu avant d'aborder le modele a trois dimensions mener une
etude sur les angles d'incidence moyens diurnes comme annuels.
En un point donne de la limite superieure de l'atmosphere (que nous appellerons
<<
pla-
fond
>>
), l'angle d'incidence zenithal <  > est une fonction de l'angle horaire h et de la
latitude :
cos (h; ; ) = sin  sin  + cos  cos  cosh (3.3)
pour h 2 [ H=2;+H=2], ou  est l'angle de declinaison solaire et H la duree du jour
exprimee en radians,
cos
H
2
=   tan  tan : (3.4)
Cet angle d'incidence zenithal instantane permet d'obtenir le facteur d'augmentation a
un instant donne. La moyenne diurne de ce facteur peut alors e^tre calculee par integration
f
md
(; ; ) =
1
2
Z
+
H
2
 
H
2
f [; (h; ; )] dh; (3.5)
ou md signie moyenne diurne.
Il est toutefois beaucoup plus pratique d'utiliser directement un angle moyen (; ) pour
calculer le prol moyen du facteur d'augmentation. Pour cela, cos  est moyenne sur la
partie ensoleillee de la journee:
cos (; ) =
1
H
Z
H
2
 
H
2
cos (h; ; ) dh; (3.6)
d'ou
cos (; ) = sin sin  +
2
H
cos  cos  sin

H
2

: (3.7)
Cette approximation a deja ete testee dans une etude precedente (Cogley et Borucki,
1976 [11]) et ces auteurs la recommandent pour des longueur d'onde ayant une faible
profondeur optique. Nous avons teste la validite de cette approximation dans le cadre de
Titan en comparant
f(; ; ) =
H(; )
2
f [; (; )] (3.8)
avec le facteur f
md
(; ; ) obtenu par integration de f [; (h; ; )] (calcule par pas de 5

en ) avec dh = 2

.
Pour toutes les longueurs d'onde, les prols de f
md
et f sont tres proches quelques soient
les conditions, avec dans certaines circonstances un leger decalage en altitude d'une dizaine
de kilometres. Ce decalage n'a pas de consequences notables sur les calculs des modeles de
photochimie. En eet, le pas en altitude de ces modeles est d'environ 10 km, et un decalage
de quelques pas des zones de production ou de destruction par photoabsorption d'une
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espece chimique n'inuence pas signicativement le prol de cette espece. Pour illustrer
la similitude entre f
md
et f , le Tableau 3.1 presente des taux integres de destruction
photochimique du methane (calcules a partir d'un prol moyen de CH
4
) pour diverses
situations. Les colonnes concernant f
md
et f permettent de conclure que l'utilisation de
 permet d'otenir une moyenne diurne correcte du facteur d'augmentation.
En ce qui concerne la moyenne annuelle du ux actinique a l'equateur, nous avons re-
cherche quel angle moyen <  > pouvait permettre son calcul direct. La procedure est la
me^me que pour les moyennes diurnes: nous comparons la moyenne annuelle calculee par
integration
f
ma
() =
1
2
Z
2
0
f
md
(; 0; ) dL

; (3.9)
ou L

est la longitude solaire et
sin  = sinL

sin ; (3.10)
ou  est l'obliquite de la planete (26,7

pour le systeme saturnien), avec
< f > () =
H
2
f(;<  >) =
1
2
f(;<  >) (3.11)
calcule pour dierentes valeurs de <  >. La Figure 3.3 montre cette comparaison pour
deux longueurs d'onde, le comportement etant le me^me pour toutes les valeurs de .
Aucun angle moyen <  > ne semble en mesure de reproduire correctement le prol de
f
ma
mais un angle compris entre 50

et 60

peut permettre une approximation correcte,
sachant que les prols dierant d'un maximum de 40 km en altitude, les consequences
sur les calculs photochimiques de la valeur exacte de <  > seront faibles. Pour aner la
comparaison, le Tableau 3.1 compare les taux integres de destruction photochimique du
methane obtenus avec les prols de f
ma
et de < f > pour dierentes valeurs de <  >.
Nous en concluons que pour ces modeles photochimiques a une dimension de l'atmosphere
de Titan, l'angle d'incidence moyen annuel a l'equateur a utiliser est <  > = 50

a 55

.
La comparaison avec des calculs faits gra^ce au modele a trois dimensions dont nous allons
parler maintenant tend a favoriser <  > = 50

(Tableau 3.2).
3.3 Le modele spherique
3.3.1 De la necessite d'un modele a trois dimensions
L'etude des variations de la composition en fonction de la saison et de la latitude met tout
de suite en relief un probleme lie au modele plan parallele: celui-ci n'est pas applicable
lorsque la latitude est situee au-dessus du cercle polaire, en hiver. En eet dans ce modele,
la colonne d'atmosphere qui est toujours du co^te nuit de la planete n'est jamais eclairee et
les coecients de photodissociation sont nuls. Ceci est une bonne approximation lorsque
l'epaisseur de l'atmosphere est faible comparee au rayon de la planete, ce qui est le cas
de la Terre. Par contre, pour Titan dont le plafond, dans les modeles photochimiques, est
situe a environ 1300 km d'altitude (i.e., 1/2 rayon de Titan), cette approximation devient
tres discutable. Yung (1987) [113] a mis en avant ce probleme pour proposer une premiere
explication aux enrichissements importants de nitriles observes par Voyager a 70

N (cf.
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Figure 3.3 { Comparaison entre les prols des facteurs d'augmentation f
ma
et < f >
obtenus pour dierentes valeurs de <  > a deux longueurs d'onde particulieres: (a)
 = 90 nm, dans une bande d'absorption de N
2
et (b)  = 125 nm, canal de 5 nm de large
contenant Lyman .
Paragraphe 1.2.3). La Figure 3.4 illustre les zones de l'atmosphere encore eclairees bien que
du co^te nuit de la planete, negligees dans les modeles a une dimension, mais qui doivent
e^tre prises en compte pour un calcul plus precis des facteurs d'augmentation (en moyenne
diurne). Cette prise en compte est indispensable en hiver, pour les latitudes superieures a
environ 65

. Dans le cadre de ce travail, il etait donc necessaire de developper un modele
a trois dimensions pour calculer les ux actiniques en tout point de l'atmosphere.
3.3.2 L'atmosphere: caracteristiques et discretisation
Ce modele a trois dimensions a ete developpe selon le me^me principe que le modele a
une dimension de Dominique Toublanc [104]. Toutefois, le facteur d'augmentation sera
evalue en tout point de l'atmosphere. La Figure 3.5 illustre le referentiel spatial choisi
ainsi que les notations: O est le centre de Titan, (OZ) est l'axe Soleil-Titan et le plan
(OX;OZ) contient l'axe de rotation de la planete. Un pointM de l'atmosphere est repere
par ses coordonnees spheriques (R;; ), ou R est la distance (O;M), , situe dans le
plan (OX;OY ), varie de   (OX
0
) a  et , situe dans le plan (OX;OZ), varie de  =2
(OZ
0
) a =2 (OZ). L'atmosphere est divisee en demi-co^nes par un pas  = 10

, en
demi-plans par un pas  = 10

et en spheres separees de R = 2 km, de R
T
= 2575
km (rayon de Titan) a R
A
= 3875 km, plafond choisi pour l'atmosphere. Du fait de la
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Tableau 3.1 { Taux integres de photodissociation du methane dans diverses conditions,
comparant f
md
et f (moyennes diurnes) ainsi que f
ma
et < f > (dierentes valeurs de
<  >) (moyenne annuelle a l'equateur)
f
md
f
Equateur, hiver 2,0210
9
2,0310
9
55

N, hiver 5,6010
8
6,0010
8
70

N, hiver 0 0
55

N, printemps 1,6610
9
1,8510
9
30

N, ete 2,4510
9
2,4210
9
70

N, ete 2,4610
9
2,4310
9
f
ma
< f >
<  >= 50

<  >= 55

<  >= 60

Equateur, moyenne annuelle 2,1010
9
2,2610
9
2,0210
9
1,7910
9
Les unites sont cm
 2
s
 1
. Ces taux de photodissociation ont ete calcules avec un prol moyen de CH
4
.
symetrie de revolution autour de l'axe subsolaire (OZ), le facteur d'augmentation f ne
depend que de R et de . Le code Monte Carlo suit la position exacte en (R;; ) de
paquets d'energie, mais l'integration selon  est faite systematiquement pour le calcul de
f .
L'atmosphere est en equilibre hydrostatique, avec le prol de temperature presente par
la Figure 1.1, page 14. Ce prol est considere comme uniforme sur toute la planete. Pour
la composition de l'atmosphere, plusieurs iterations ont ete necessaires entre le calcul des
facteurs d'augmentation moyens utilises pour calculer les coecients de photodissociation
dans le modele photochimique a deux dimensions (presente au Chapitre 6) et la composi-
tion resultant de ce modele. Les resultats nals developpes dans cette these pour les ux
actiniques utilises et la composition obtenue (cf. Paragraphe 6.4) sont auto-coherents.
Toutefois, il faut preciser que la composition utilisee dans le modele decrit ici est celle
calculee pour l'equateur (qui depend peu de la saison), prise comme etant uniforme sur
l'ensemble de la planete. L'impact des variations saisonnieres de la composition sur le ux
ultraviolet n'a pas encore ete pris en compte. Une serie de tests a ete realisee avec une
version du modele photochimique a deux dimensions (Chapitre 6) adaptee pour integrer
une description tridimensionnelle analytique du ux, ce qui permet un couplage entre le
ux ultraviolet et la composition. Ce calcul negligeant la diusion dans la couche d'aero-
sols, la composition de la basse atmosphere varie par rapport a la reference. Cependant,
deux conclusions peuvent e^tre tirees de ces tests: (1) la composition dans la haute atmo-
sphere ne change pas de maniere signicative; (2) les variations latitudinales dans la basse
stratosphere sont egalement tres similaires. Il semble donc que l'approximation faite ici
(composition xe uniforme en latitude) n'ait qu'un impact tres modere sur les resultats
du modele photochimique.
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NUITJOUR
Figure 3.4 { Dans une atmophere epaisse, la partie gris clair represente l'eclairement
d'une colonne d'atmosphere pris en compte par les modeles plan paralleles (co^te jour du
terminateur), la partie gris fonce represente l'eclairement neglige qui sera pris en compte
par le modele a trois dimensions.
3.3.3 Discretisation de l'energie
Le principe de ce code Monte Carlo est de diviser le ux incident F

() en paquets
d'energie, puis de suivre individuellement ceux-ci, leur faisant subir absorption et diusion
au cours de leur trajet dans l'atmosphere. Le ux actinique est alors evalue dans chaque
cellule atmospherique.
Paquets d'energie a l'entree dans l'atmosphere
Chaque cellule de la sphere exterieure eclairee par le soleil (R = R
A
;  2 [0;+=2]; et
 = 0) est exposee a N
q
paquets (N
q
= 110
4
donne une statistique satisfaisante). La
position initiale de chaque paquet est decidee aleatoirement sur la surface de la cellule de
maniere a obtenir une repartition reguliere dans le plan perpendiculaire au ux incident.
Pour cela,  est tire avec une loi de probabilite uniforme entre 
1
= 0 et 
2
= 10

(du fait de la symetrie de revolution, seule la premiere tranche en  est eclairee) mais
pour , c'est sin  qui doit e^tre tire uniformement entre sin
1
et sin
2
pour obtenir la
distribution uniforme souhaitee. Chaque paquet se voit alors alloue un element de surface
perpendiculairement a sa propagation
S =
1
N
q
(R
2
A
cos 
m
 )
| {z }
surface de la cellule
sin; (3.12)
ou 
m
est l'angle moyen (
1
+ 
2
)=2, ce qui represente un paquet d'energie initial E =
F

()S.
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α
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X
Y
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R
Figure 3.5 { Referentiel spatial et notations utilises dans le modele a trois dimensions
de calcul des ux actiniques.
Calcul des facteurs d'augmentation
Soit un paquet traversant une cellule quelconque de l'atmosphere. Ayant deja subi une
absorption dans toutes les cellules precedemment traversees, son energie, toujours repartie
sur son element de surface initial S, represente donc un ux F = F

() exp( 
abs
), ou

abs
est l'opacite anterieure comptee sur le trajet du paquet. La quantite de molecules de
section ecace 
i
detruite par ce paquet est (Figure 3.6)
dN
i
= n
i
(LS)
i
F; (3.13)
avec n
i
la densite (cm
 3
) de la molecule consideree et L la longueur totale du trajet eectue
par ce paquet dans la cellule (en tenant compte de la diusion). Lorsque la somme est
eectuee sur tous les paquets traversant la cellule, le nombre total de molecules detruites
est
dN
i
= n
i

i
F

()
X
q
L
q
S
q
exp [ (
abs
)
q
] ; (3.14)
qui s'exprime en terme de coecients de photodissociation (s
 1
)
J
i

=
dN
i
n
i
V
=

i
F

()
S
cellule
R
X
q
L
q
S
q
exp [ (
abs
)
q
] ; (3.15)
V = S
cellule
R etant le volume de la cellule, d'ou
f

=
1
S
cellule
R
X
q
L
q
S
q
exp [ (
abs
)
q
] : (3.16)
Les paquets d'energie sont suivis par pas de L = 0,2 km lors de leur traversee de l'at-
mosphere. La bonne marche de ce suivi et du calcul des facteurs f a ete testee avec une
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cellule
n i
S∆
R∆
S
F’
L
F
Figure 3.6 { Traversee d'une cellule de l'atmosphere par un paquet d'energie.
atmosphere transparente et non-diusante, pour laquelle f = 1 en tout point hors de
l'ombre de la planete.
Absorption
Lorsqu'un paquet sort d'une cellule, son energie est multipliee par exp( 
abs
), avec

abs
= 
A
+ 
G
, opacites en absorption des aerosols fractals et des composes gazeux,
respectivement. Pour un parcours d'une longueur totale L,

abs
=  
L
R
"

A
+
Z
R+R
r=R

abs
n(r) dr
#
; (3.17)
ou  est une variation entre les distances radiales R et R + R (limites de la cellule),

abs
() est la section ecace moyenne de la phase gazeuse et n(r) est la densite totale
(cm
 3
) a la distance radiale r.
Diusion
La probabilite qu'a un paquet d'energie d'e^tre diuse a une profondeur optique 
di
est
exp( 
di
). La profondeur optique a laquelle une diusion a lieu est donc choisie de
maniere aleatoire selon la loi de probabilite exponentielle 
max
=   ln(1 r), ou le nombre
aleatoire r est tire de maniere uniforme entre 0 et 1. L'opacite de diusion 
di
est remise
a zero apres chaque diusion, et incrementee a chaque pas du paquet de

di
=
L
R
"

F
+
Z
R+R
r=R

R
n
N
2
(r) dr
#
; (3.18)
ou 
R
est la section ecace pour la diusion Rayleigh par N
2
et 
F
est la profondeur
optique pour la diusion par des aerosols fractals fournie par le modele de la couche
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d'aerosols de Pascal Rannou. Lorsque 
di
 
max
, une diusion a lieu et le choix entre la
diusion Rayleigh et la diusion par les aerosols est eectue aleatoirement en respectant
la probabilite p
R
= 
R
=(
R
+ 
F
) pour Rayleigh (1 p
R
pour les aerosols). La direction
du paquet est alors recalculee suivant la fonction de phase du processus intervenant.
Quand un paquet d'energie atteint le haut de l'atmosphere, il s'echappe et un nouveau
paquet entre en scene. Quand il atteint la surface (R  R
T
), on evalue aleatoirement s'il
est absorbe ou diuse. L'albedo de la surface est pris egal a 0,2 pour toutes les longueurs
d'onde. S'il est diuse, la nouvelle direction est calculee avec une probabilite uniforme sur
tous les angles solides.
3.3.4 Les moyennes diurnes
Ce modele de transmission du ux ultraviolet permet d'obtenir le ux actinique en tout
point de l'atmosphere. A partir de cela, il est necessaire pour l'utilisation dans les modeles
photochimiques d'eectuer des moyennes diurnes et annuelles du facteur d'augmentation.
Un point repere par ses coordonnees (R;; h) peut egalement l'e^tre par ses coordonnees
(R;; ) par simple rotation de ( (=2)   ) autour de l'axe (OY ). Du fait de la symetrie
autour de l'axe (OZ), seul  doit e^tre determine pour obtenir la valeur de f :
cos = cos  cosh cos  + sin sin : (3.19)
Le prol moyen diurne de f pour la latitude , a la declinaison solaire , peut alors e^tre
evaluee par
f(; ; ) =
1
2
Z
2
0
f(; ) dh: (3.20)
Comme dans le cas a une dimension (calcul de f
md
), cette integrale est calculee par pas
de 2

en h. Pour la moyenne annuelle a l'equateur, on eectue l'integrale
< f >=
1
2
Z
2
0
f () dL

: (3.21)
3.4 Comparaison entre une et trois dimensions
An de comparer les ux actiniques calcules par les modeles a une et a trois dimensions, ce
paragraphe sera consacre aux coecients de photodissociation de CH
4
et de C
2
H
2
, calcules
a partir des ux f(; ) pour diverses latitudes et saisons, et des ux < f > pour la
moyenne annuelle a l'equateur. La Figure 3.7 montre ces coecients de photodissociation
en hiver, pour trois latitudes. A l'equateur et a 50

N, les coecients J
1D
et J
3D
sont
compares, mais pour 70

N, seuls les coecients J
3D
sont presentes, puisque dans le modele
a une dimension, J
1D
= 0 (cette latitude etant situee dans la nuit polaire). Les taux
integres de photodissociation du methane sont egalement presentes pour comparaison
dans le Tableau 3.2.
La dierence entre les deux modeles est la plupart du temps de l'ordre, ou inferieure, a
10%, sauf pour les situations de hautes latitudes, en hiver. An de mieux representer ces
dierences, la Figure 3.8 presente pour C
2
H
2
le
<<
contraste
>>
(; z) deni comme suit:
(; z) = 2
J
3D
(; z)  J
1D
(; z)
J
3D
(; z) + J
1D
(; z)
: (3.22)
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Figure 3.7 { (a et b) Comparaison entre les prols des coecients de photodissociation
J
1D
(pointilles) et J
3D
(trait plein) pour CH
4
et C
2
H
2
, en hiver, pour trois latitudes. En
(b), J
3D
pour 70

N est trace en tirets (dans ces conditions, J
1D
= 0). (c) Comparaison
dans le cas d'une moyenne annuelle a l'equateur (J
1D
(pointilles) est calcule avec <  >
= 50

).
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Tableau 3.2 { Taux integres de photodissociation du methane dans diverses conditions,
comparant f(3D) et f(1D) (moyennes diurnes) ainsi que < f >(3D) et < f >(1D)
(dierentes valeurs de <  >) (moyenne annuelle a l'equateur)
f (3D) f(1D)
Equateur, hiver 2,1510
9
2,0310
9
55

N, hiver 8,1110
8
6,0010
8
70

N, hiver 5,9210
8
0
55

N, printemps 1,9610
9
1,8510
9
30

N, ete 2,5610
9
2,4210
9
70

N, ete 2,6110
9
2,4310
9
< f >(3D) < f >(1D)
<  >= 50

<  >= 55

<  >= 60

Equateur, moyenne annuelle 2,2710
9
2,2610
9
2,0210
9
1,7910
9
Les unites sont cm
 2
s
 1
. Ces taux de photodissociation ont ete calcules avec un prol moyen de CH
4
.
La zone d'un gris intermediaire ( 2 [ 0; 2; 0; 2]) correspond a une dierence entre les
coecients calcules par les deux modeles inferieure a 20%. Cette dierence est essentielle-
ment due a la contribution dans la moyenne des ux actiniques provenant de l'hemisphere
nocturne. En eet, dans le modele a une dimension, la moyenne est faite uniquement entre
h =  H=2 et h = +H=2 et les contributions du co^te nuit sont negligees. Cette approxi-
mation explique les valeurs elevees du contraste pour les hautes latitudes situees en hiver
et les hautes altitudes. L'utilisation du modele a trois dimensions devient incontournable
dans le cas de latitudes situees au-dessus du cercle polaire (63,3

): les coecients de pho-
todissociation J
1D
sont nuls quand H = 0 en hiver, alors que les coecients J
3D
restent
du me^me ordre de grandeur que ceux des latitudes un peu plus faibles.
On peut constater sur la Figure 3.8 que le modele a une dimension donne egalement une
mauvaise approximation des ux actiniques dans la basse atmosphere (z < 200 km).
Dans le cas des hautes latitudes, aux altitudes se situant dans la couche d'aerosols, le
chemin parcouru par la lumiere a travers ces aerosols peut e^tre beaucoup plus grand que
simplement modelise par la fonction de Chapman. Ceci peut expliquer la surestimation du
ux actinique par le modele a une dimension (Figure 3.8, zones gris sombre). A l'inverse,
pres du point subsolaire, la contribution essentielle au ux actinique provient du co^te jour
(c'est d'autant plus vrai que l'on est pres de la surface) et le ux arrivant du zenith a
une tres forte inuence. La traversee de la couche d'aerosols par ce dernier peut e^tre mal
reproduite par l'introduction d'un angle zenithal moyen et de la fonction de Chapman,
conduisant a une sous-estimation du ux par le modele a une dimension (Figure 3.8, zone
gris clair de basse altitude, centree sur le point subsolaire).
Ces comparaisons montrent donc la necessite d'employer ce modele a trois dimensions pour
avoir une representation correcte des ux actiniques a utiliser dans un modele de photo-
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Figure 3.8 { Contraste  pour C
2
H
2
(a) au solstice d'hiver N et (b) a l'equinoxe.
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chimie a deux dimensions, dont l'intention est de pouvoir reproduire les prols des especes
chimiques a toutes les latitudes et leur evolution au cours de l'annee. Les travaux decrits
dans ce chapitre ont fait l'objet d'une publication, reproduite en annexe (page 161): Ac-
tinic uxes in Titan's atmosphere, from one to three dimensions: Application
to high-latitude composition, Sebastien Lebonnois et Dominique Toublanc, Journal
of Geophysical Research, vol. 104, n

E9, pp. 22025{22034, septembre 1999.
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Chapitre 4
Le schema photochimique
4.1 Introduction
Ce chapitre decrit le schema photochimique utilise dans le modele. Celui-ci a evolue
au cours de la these (ajout de reactions, modications de vitesses, especes chimiques
considerees...) mais nous ne presentons ici que la version nale. Nous discuterons des
references utilisees, des choix faits et de leur inuence sur les resultats du modele.
Le premier de ces choix est de s'en tenir aux composants neutres de l'atmosphere. Toute
la photochimie des ions a lieu dans la thermosphere: l'ionosphere est situee au-dessus
de 600 km, avec une densite maximale d'electrons autour de 1000 km [30]. Une etude
concernant l'ionosphere de Titan a recemment ete publiee (Galand et al., 1999 [30]), pour
laquelle Dominique Toublanc a fourni un modele photochimique incluant les ions. Selon
ce modele, tenir compte des ions ne modie que peu les concentrations des neutres dans
l'atmosphere, et l'inuence est surtout ressentie dans la thermosphere, pour laquelle il n'y
a que peu de contraintes observationnelles. Le modele developpe dans cette these est plus
particulierement cible sur la stratosphere, d'ou le choix de ne pas inclure les ions.
Le schema photochimique adopte prend en compte 40 especes, intervenant dans 284 re-
actions (photodissociations inclues). Ces especes sont des hydrocarbures et des nitriles,
les composes oxygenes n'ont pas ete introduits au cours de cette etude. Les composes
contenant plus de 5 atomes (C,N) sont traites comme du materiau organique solide et
sont regroupes sous le terme generique
<<
suies
>>
. Le Tableau 4.1 resume les noms des
principales molecules citees dans ce chapitre.
Les incertitudes sur les vitesses de reaction, ainsi que sur les rapports de branchement
et les sections ecaces des photodissociations tels que presentes dans les tableaux de ce
chapitre peuvent e^tre parfois elevees, quand les donnees experimentales manquent aux
conditions physiques correspondant a l'atmosphere de Titan. Au cours de son travail de
these [218], Nicholas Smith a etudie l'impact de ces incertitudes sur les fractions molaires
des divers composes de l'atmosphere, concluant a une marge parfois tres large (des facteurs
de l'ordre de 10, voire plus, pour certains corps a certains niveaux de l'atmosphere).
Une etude de sensibilite similaire a ete eectuee pour la stratosphere de Neptune par
Dobrijevic et Parisot, 1998 [25]. Ces etudes montrent bien qu'en l'absence de donnees
plus precises sur des reactions parfois mal connues, il faut relativiser les resultats des
modeles photochimiques et garder a l'esprit, outre les incertitudes sur le schema chimique
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Tableau 4.1 { Noms et formules chimiques des principaux composes de l'atmosphere de
Titan cites dans ce chapitre.
Formule Nom
CH
3
methyl
CH
4
methane
C
2
H
2
: HCCH acetylene
C
2
H
3
: HC=CH
2
vinyl
C
2
H
4
: H
2
C=CH
2
ethylene
C
2
H
6
ethane
C
3
H
4
(CH
3
C
2
H): H
3
C-CCH methylacetylene
C
3
H
4
(CH
2
CCH
2
): H
2
C=C=CH
2
allene
C
3
H
6
: H
3
C-CH=CH
2
propene
C
3
H
8
propane
C
4
H
2
: HCC-CCH diacetylene
C
4
H
4
: H
2
C=CH-CCH vinylacetylene
C
4
H
6
: H
2
C=CH-CH=CH
2
1,3-butadiene
HCN acide cyanhydrique
HC
3
N: HCC-CN cyanoacetylene
C
2
N
2
: NC-CN cyanogene
utilise, les incertitudes liees aux vitesses de reaction.
4.2 Photodissociations
4.2.1 Sections ecaces d'absorption
Au cours de la these, nous avons essaye de tenir a jour les references utilisees pour les
sections ecaces d'absorption (Tableau 4.2). Nous avons, quand cela etait possible, tenu
compte des valeurs mesurees aux temperatures correspondant a l'atmosphere de Titan,
mais aucune dependance en temperature n'a ete introduite explicitement dans le modele.
Cette dependance fait partie des incertitudes sur les vitesses de reaction. Les sections e-
caces d'ionisation ont ete prises en compte pour le calcul du transfert radiatif ultraviolet,
mais ont ete separees pour le modele photochimique. Dans les deux cas, les donnees ont
ete moyennees sur des canaux d'une largeur de 5 nm.
4.2.2 Cas du methane
La photodissociation du methane est une question dont l'intere^t est important pour la
photochimie des atmospheres planetaires de maniere generale, ce corps etant tres souvent
l'une des molecules presentes aux origines de ces atmospheres. Cette photodissociation a
lieu pour des longueurs d'onde inferieures a 145 nm, mais la raie Lyman  (121,6 nm)
joue un ro^le preponderant. Les etudes recentes (Mordaunt et al., 1993; Smith et Raulin,
1999 [189, 220]) ont tente de mettre en accord les diverses donnees experimentales en
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Tableau 4.2 { References utilisees pour les sections ecaces d'absorption des composes
Compose References
CH
3
Parkes et al. (1973) [203]
CH
4
Hudson (1971), Mount et al. (1977), Samson et al. (1989) [166, 191, 208]
C
2
H
2
Cooper et al. (1995a), Smith et al. (1991) [137, 221]
C
2
H
4
Cooper et al. (1995b), Zeliko et Watanabe (1953) [138, 237]
C
2
H
6
Okabe et Becker (1963), Mount et Moos (1978) [200, 190]
CH
3
C
2
H Natayama et Watanabe (1964), Fahr et Nayak (1996), [192, 144]
Benilan (1999, communication personnelle)
CH
2
CCH
2
Rabalais et al. (1971), Fuke et Schnepp (1979), [206, 150]
Benilan (1999, communication personnelle)
C
3
H
6
Samson et al. (1962), Fahr et Nayak (1996) [209, 144]
C
3
H
8
Okabe et Becker (1963), Calvert et Pitts (1966) [200, 131]
C
4
H
2
Okabe (1981), Fahr et Nayak (1994), Smith et al. (1998) [198, 143, 219]
C
4
H
4
Fahr et Nayak (1996) [144]
C
4
H
6
Fahr et Nayak (1994) [143]
N
2
Fennelly et Torr (1992) [146]
HCN Lee (1980), Nuth et Glicker (1982) [179, 196]
HC
3
N Connors et al. (1974), Benilan et al. (1994) [136, 121]
C
2
N
2
Connors et al. (1974),
Benilan (1998, communication personnelle) [136]
proposant dierents schemas pour la photodissociation de CH
4
a Lyman . Ces schemas
sont presentes dans le Tableau 4.3.
Bien que n'etant pas le plus recent, nous avons continue au cours des travaux presentes
dans cette these a utiliser le schema M2. Toutefois, nous avons egalement teste l'impact
de l'utilisation du schema propose par Smith et Raulin. Cet impact est limite a la ther-
mosphere. Sa consequence principale est l'augmentation du ux de production du radical
1
CH
2
. Celui-ci se desexcite ensuite en
3
CH
2
ou reagit avec CH
4
pour former CH
3
.
3
CH
2
reagit avec H pour redonner CH. Globalement, CH
3
n'augmente que legerement et CH
conserve le me^me niveau. La seule molecule pour laquelle l'eet (augmentation de sa frac-
tion molaire thermospherique avec le schema SR) est notable est CH
2
CCH
2
, dont une des
sources principales est la reaction entre C
2
H
2
et
1
CH
2
(voir le Paragraphe 4.3.1, ou sont
Tableau 4.3 { Comparaison entre les dierents schemas proposes pour la photodissocia-
tion du methane a Lyman : les valeurs indiquees sont les rapports de branchements des
diverses voies possibles
Produits obtenus Mordaunt et al., 1993 Smith et Raulin, 1999
Schema 1 (M1) Schema 2 (M2) (SR)
CH
3
+ H 0,51 0,49 0,41
CH + H
2
+ H 0 0,51 0,06
1
CH
2
+ H
2
0,24 0 0,53
3
CH
2
+ 2 H 0,25 0 0
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decrits les principaux schemas reactionnels de la thermosphere). L'emploi du schema M1
a egalement ete teste et a les me^mes consequences que le schema SR: enrichissement (plus
modeste) en
1
CH
2
, puis en CH
2
CCH
2
. Une autre etude recente a egalement demontre que
le choix du schema n'a que peu de consequences sur la composition de la thermosphere
de Titan (Wilson et Atreya, 1999 [111]). Ce constat avait deja ete fait dans le cadre de
l'etude d'autres atmospheres (Jupiter: Gladstone et al., 1996 [31]; Neptune: Romani et
al., 1993 [81]).
4.2.3 Autres corps
La liste des photodissociations est donnee a la n de ce chapitre, dans le Tableau 4.5. Les
rapports de branchements indiques, quand ils ont pu e^tre determines, l'ont ete a seulement
certaines longueurs d'onde, generalement celles de lampes a vapeurs atomiques (vers Ly 
(Krypton), 147 nm (Xenon), 163 nm (Brome), 174 nm (Azote)...). Nous nous sommes
eorces de prendre en compte les discussions developpees dans les diverses references an
de faire pour chaque corps le meilleur choix. Quelques cas delicats sont detailles ici:
C
3
H
4
: Jackson et al. (1991) [171] proposent les rapports de branchement 0,89 et 0,11
pour les voies R15 et R16, respectivement. Ils expliquent egalement que l'energie
necessaire a l'isomerisation de l'allene (CH
2
CCH
2
) est depassee lors de l'absorption
du photon vers l'etat excite, qui se dissocie ensuite. Ils suggerent ainsi que le meca-
nisme doit e^tre semblable pour la photodissociation du methylacetylene (CH
3
C
2
H).
Seki et Okabe (1992) [214] obtiennent un resultat proche (0,7 pour la voie R17),
mais n'evoquent pas la voie R18 et proposent une voie supplementaire: CH
3
C
2
H +
h ! CH
2
+ C
2
H
2
(0,11). En l'absence de donnees supplementaires, nous avons
laisse le me^me comportement pour les deux isomeres, mais il appara^t indispensable
a l'avenir d'ameliorer la connaissance de la photodissociation de ces deux corps.
C
3
H
6
: An de proposer un schema coherent pour la photodissociation du propene, nous
avons combine les resultats de Collin et al. (1979) [135] avec la compilation presentee
dans Niedzielski et al. (1982) [195]. Pour Collin et al. (1979), la photodissociation
est faite a 163 et 174 nm et les voies discutees sont:
(C.a) C
3
H
6
+ h ! CH
2
+ C
2
H
4
0,02
(C.b) ! H + C
3
H
5

0,56
(C.c) ! CH
3
+ C
2
H
3

0,33
(C.d) ! CH
4
+ C
2
H + H 0,05
Pour la voie (C.c), ils favorisent la desexcitation de C
2
H
3

en C
2
H
2
+ H. Quant
a la voie (C.d), ils conservent la possibilite de la remplacer par CH
4
+ C
2
H
2
. Ces
resultats ont ete repris par Niedzielski et al. (1982) dans un tableau presentant
l'evolution du rapport de branchement de dierentes voies en fonction de l'energie
des photons. Ils presentent 4 voies principales:
Energie (eV)
6,7 7,6 8,4 10
(N.a) C
3
H
6
+ h ! CH
2
+ C
2
H
4
0,03 0,02 0,04 0,06
(N.b) ! H + C
3
H
5

0,41 0,56 > 0,34 > 0,34
(N.c) ! CH
3
+ C
2
H
3
0,40 0,33 0,27 0,21
(N.d) ! CH
4
+ C
2
H
2
0,04 0,05 > 0,03 > 0,05
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Au vue de cette dependance en energie des rapports de branchement et de ces deux
discussions, nous avons adopte comme schema:
(a-R21) C
3
H
6
+ h ! CH
2
+ C
2
H
4
0,03
(b) ! H + C
3
H
5

0,50
(c-R22) ! CH
3
+ C
2
H
3
0,35
(d-R23) ! CH
4
+ C
2
H
2
0,05
En nous fondant sur Gierczak et al. (1988) [152] qui discutent la dissociation de l'etat
excite de C
3
H
5
forme lors de la photodissociation du propene, nous avons distingue
la formation de l'allene (R19) et du methylacetylene (R20): a basse pression, le
rapport est de 2/3 pour l'allene et 1/3 pour le methylacetylene, d'ou
(b-R19) C
3
H
6
+ h ! CH
2
CCH
2
+ 2 H 0,33
(b-R20) ! CH
3
C
2
H + 2 H 0,17
C
4
H
4
: Pour le vinylacetylene, nous avons introduit les deux voies presentes dans le modele
de Gladstone et al. (1996) [31]. Sur ce point egalement, de nouvelles donnees seraient
les bienvenues.
C
4
H
6
: Comme nous le verrons par la suite, il est essentiellement forme par la dimerisa-
tion de C
2
H
3
(R158), qui donne l'isomere 1,3-butadiene. Seul cet isomere est donc
introduit dans le modele. La photolyse de ce corps a ete etudiee par Doepker (1968)
[139], mais celui-ci ne recommande aucune valeur pour les rapports de branchement.
Toutefois, a partir des donnees presentees dans cet article et de la discussion, nous
avons extrait le jeu de rapports de branchement utilise. Les voies principales sont
(R34) C
4
H
6
+ h ! C
4
H
4
+ H
2

a
(R35) ! C
2
H
4
+ C
2
H
2

b
(R36) ! C
3
H
3
+ CH
3

c
Le Tableau IV de Doepker (1968) permet de deduire les relations suivantes:
(CH
3
)  2,6 (C
2
H
2
)
(C
2
H
2
)  (C
2
H
4
)
(C
4
H
4
)  0,15 (C
2
H
2
)
ce qui donne 
c
 2; 6  
b
, 
a
 0; 15  
b
, et en supposant 
a
+ 
b
+ 
c
= 1, on
obtient 
a
= 0; 04; 
b
= 0; 27 et 
c
= 0; 69.
En ce qui concerne la photodissociation de l'azote moleculaire, nous avons adopte comme
hypothese que les atomes d'azote produits dans l'etat excite N(
2
D) sont rapidement desex-
cites par collision. Nous n'avons donc pris en compte que l'etat fondamental N(
4
S). Cette
simplication n'entra^ne pas de dierences notables avec les modeles photochimiques an-
terieurs.
4.3 Reactions chimiques
La liste des reactions utilisees dans le modele est donnee a la n de ce chapitre, dans
le Tableau 4.6. La numerotation inclut les photodissociations (Tableau 4.5). Dans cette
liste, nous indiquons les references choisies et les vitesses de reaction correspondantes.
Ces vitesses sont exprimees en cm
3
.s
 1
pour les reactions a deux corps et pour le k
1
des
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reactions a trois corps, le k
0
etant exprime en cm
6
.s
 1
. Il faut rappeler que les incertitudes
concernant ces vitesses sont importantes, en particulier leur dependance en temperature.
De me^me, la nature des produits de certaines reactions peut e^tre mal connue.
Nous presentons dans les paragraphes suivants les schemas reactionnels deduits des re-
sultats obtenus avec cette chimie et le modele photochimique a deux dimensions presente
dans le Chapitre 6. A partir du prol vertical de la composition equatoriale, nous avons
explore pour chaque corps les principales voies de production et de destruction chimiques.
Deux regions sont etudiees: la thermosphere (z > 600 km) ou le transport ne joue que peu
de ro^le, excepte pour quelques corps (tel que l'ethane), et la stratosphere, pour laquelle
le transport a une grande importance et qui presente l'intere^t d'avoir ete observee par
Voyager.
4.3.1 Schemas reactionnels: thermosphere
Rappelons que les processus decrits ici ne tiennent compte que de l'atmosphere neutre.
Dans cette region, les processus ions-neutres sont egalement presents. Ils ont surtout pour
consequence une production de C
2
H
2
plus grande qu'avec les seuls neutres.
Photodissociations initiales: Les composes majoritaires de l'atmosphere sont tout
d'abord dissocies par le rayonnement ultraviolet solaire (Figure 4.1-a). Le schema de
dissociation du methane est indique independamment du choix fait sur les rapports de
branchement (Paragraphe 4.2.2). Les principaux produits synthetises en premier lieu sont
l'ethylene C
2
H
4
CH
4
+ h ! CH + H
2
+ H
CH
4
+ CH! C
2
H
4
+ H
net 2 CH
4
! C
2
H
4
+ H
2
+ 2 H
et l'acide cyanhydrique HCN
CH
4
+ h ! CH
3
+ H
N
2
+ h ! 2 N
CH
3
+ N ! HCN + H
2
ou
CH
3
+ N ! H
2
CN + H
H
2
CN + H (N) ! HCN + H
2
(NH)
( 2 NH ! N
2
+ 2 H )
net 2 CH
4
+ N
2
! 2 HCN (+ H, H
2
).
Encha^nement des hydrocarbures (Figures 4.1-b et c): C
2
H
4
est a son tour photodis-
socie pour donner C
2
H
2
, qui mene a la formation de C
4
H
2
C
2
H
2
+ CH (resp. C) ! C
3
H
3
(resp. C
3
H
2
)
C
3
H
3
(resp. C
3
H
2
) + C
2
H
2
! C
4
H
2
+ CH
3
(resp. CH
2
)
net 2 C
2
H
2
+ CH (resp. C)! C
4
H
2
+ CH
3
(resp. CH
2
)
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2H4
H4C
CH2
1 CH2
3 CH
H3C
Photodissociation
Réaction
H3C
HCN
HC3NC2H 3
C N2 2H CN2 C2N
CN C2H4
C H2 2
CH4
C H2 4
N2 H4C
N2
HN
N
C
+
H
C
N
N
N
C H24
C H4 4
C H4 3
C2H2
CH2CCH2
C2H4
C
C
d)
2 C2H
CH4
C H24 *
C H 42
C H33
3 5HC
3CH HC2
C H23
C H33
CH
H
H
CH
1
2
(a)
C
CH
C +
H
CH
C H3 6
C H3 5CH2CCH2
C H24
C2H 3 C2H2
H3C
C H2 2
H3C C2H
C H23
C H33
(a) H
H
H (b)
c)
a)
b)
Figure 4.1 { Schemas reactionnels pour la thermosphere de Titan (z > 600 km).
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ou
C
2
H
2
+ h ! C
2
H + H
C
2
H
2
+ C
2
H ! C
4
H
2
+ H
net 2 C
2
H
2
! C
4
H
2
+ 2 H.
C
2
H
2
et C
2
H
4
entra^nent aussi la formation des C
3
H
4
:
C
2
H
2
+ CH ! C
3
H
3
C
3
H
3
+ H ! CH
3
C
2
H
C
2
H
2
+
1
CH
2
! CH
2
CCH
2
C
2
H
4
+ C ! CH
2
CCH
2
.
Formation des nitriles (Figure 4.1-d) a partir de HCN:
HCN + h ! CN + H
C
2
H
2
+ CN ! HC
3
N + H
net HCN + C
2
H
2
! HC
3
N + 2 H,
HCN + h ! CN + H
HCN + CN! C
2
N
2
+ H
net 2 HCN ! C
2
N
2
+ 2 H.
L'ethane (C
2
H
6
) est synthetise a partir de CH
3
pour des altitudes inferieures a 850 km.
Ces schemas ressemblent a ceux proposes par les autres modeles, mais il faut noter que
les processus de la thermosphere ne sont que peu detailles dans les articles [50, 104, 114].
Toutefois, la formation d'acetylene directement par reaction entre deux fragments de
methane est mise en avant dans ces modeles, alors que cette voie reste mineure dans le
schema propose ici. De me^me, il y a de legeres dierences pour les voies de formation des
C
3
H
4
.
4.3.2 Schemas reactionnels: stratosphere
La chimie dans cette zone de l'atmosphere est initiee par l'apport depuis des altitudes
plus elevees d'acetylene (C
2
H
2
) pour les hydrocarbures et d'acide cyanhydrique (HCN)
pour les nitriles.
Produits de C
2
H
2
(Figure 4.2-a): La photodissociation de C
2
H
2
produit les radicaux C
2
et C
2
H. Ces radicaux ont un ro^le catalyseur dans la dissociation du methane en radical
methyl CH
3
:
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2H2 C H3 6
C2H 3
H3C
C2H
CH4
CH4C2
C2H 4
C H4 6
H
H
Photodissociation
Transport
Réaction
HCN
C H2 3
CN C H2 2 HC3N C3NCH4
C N2 2
CH4
(suies)
H3C
C2H4 C2H5C H2 2
C H3 8
C2H
C
6
c)
C H3 6
H
H
(a et b)(a)
C H4 4
C H24C H3 3
C H4 6
C H3 6
CH2CCH2
H3C C2HC H3 5
C H24 *
C H2 2
C H2 2
C H2 2
H3C
C H4 3
b)
H
H
H
suies
H
(a)
(a)
a)
d)
Figure 4.2 { Schemas reactionnels pour la stratosphere de Titan (z 2 [100-300] km).
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C
2
H
2
+ h ! C
2
+ H
2
C
2
+ CH
4
! C
2
H + CH
3
C
2
H + CH
4
! C
2
H
2
+ CH
3
net 2 CH
4
! 2 CH
3
+ H
2
ou
C
2
H
2
+ h ! C
2
H + H
C
2
H + CH
4
! C
2
H
2
+ CH
3
net CH
4
! CH
3
+ H.
Cette catalyse peut egalement e^tre faite par d'autres radicaux (C
4
H, CN, C
3
N), mais de
facon moindre.
Le radical C
2
H
3
permet la synthese du propene (C
3
H
6
) et du 1,3-butadiene (C
4
H
6
):
C
2
H
2
+ H ! C
2
H
3
C
2
H
3
+ CH
3
! C
3
H
6
( CH
4
! CH
3
+ H )
net C
2
H
2
+ CH
4
! C
3
H
6
,
2 ( C
2
H
2
+ H ) ! 2 C
2
H
3
C
2
H
3
+ C
2
H
3
! C
4
H
6
net 2 ( C
2
H
2
+ H )! C
4
H
6
.
Hydrocarbures en C
3
et C
4
(Figure 4.2-b): La photodissociation du propene C
3
H
6
est la source principale des deux C
3
H
4
(CH
3
C
2
H et CH
2
CCH
2
). Le diacetylene C
4
H
2
est
forme par l'intermediaire du radical C
3
H
3
:
C
3
H
6
+ h ! C
3
H
4
+ 2 H
C
3
H
4
+ h ! C
3
H
3
+ H
C
3
H
3
+ C
2
H
2
! C
4
H
2
+ CH
3
net C
3
H
6
+ C
2
H
2
! C
4
H
2
+ CH
3
+ 3 H
ou
C
4
H
6
+ h ! C
3
H
3
+ CH
3
C
3
H
3
+ C
2
H
2
! C
4
H
2
+ CH
3
net C
4
H
6
+ C
2
H
2
! C
4
H
2
+ 2 CH
3
.
Hydrocarbures en C
2
(Figure 4.2-c): La synthese de l'ethylene dans cette region se fait
par l'intermediaire du propene C
3
H
6
et du vinyl C
2
H
3
:
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C
2
H
2
+ H ! C
2
H
3
C
2
H
3
+ CH
3
! C
3
H
6
C
3
H
6
+ H ! C
2
H
4
+ CH
3
net C
2
H
2
+ 2 H ! C
2
H
4
.
et
C
2
H
3
+ H ! C
2
H
4
C
2
H
3
+ C
2
H
3
! C
2
H
4
+ C
2
H
2
Les alcanes (ethane C
2
H
6
et propane C
3
H
8
) sont issus du radical CH
3
:
2 CH
3
! C
2
H
6
et
C
2
H
6
+ C
2
H ! C
2
H
2
+ C
2
H
5
C
2
H
5
+ CH
3
! C
3
H
8
( C
2
H
2
+ h ! C
2
H + H )
net C
2
H
6
+ CH
3
! C
3
H
8
.
Formation des nitriles (Figure 4.2-d): celle-ci est identique aux schemas decrits pour
la thermosphere. HC
3
N est egalement apporte de maniere signicative depuis des regions
plus elevees. Pour ce qui est des puits de HCN, outre la formation de ces nitriles et
la condensation a la tropopause, la reaction avec C
2
H
3
est aussi non-negligeable. Cette
reaction a pour produit l'acrylonitrile (C
2
H
3
CN), qui n'est pas suivi dans le modele et est
donc considere comme inclus dans les
<<
suies
>>
.
Elimination de H: Outre la catalyse de la reaction H + H ! H
2
par C
2
H
2
decrite dans
les modeles precedents, il appara^t dans notre modele que la catalyse par C
4
H
2
evoquee
par Yung et al. (1984) [114] joue un ro^le important dans presque toute l'atmosphere
(z < 800 km):
C
4
H
2
+ H ! C
4
H
3
C
4
H
3
+ H ! C
4
H
2
+ H
2
ou
C
4
H
3
+ H ! C
4
H
4
C
4
H
4
+ h! C
4
H
2
+ H
2
net 2 H ! H
2
.
Comparaison aux modeles anterieurs: La destruction catalytique du methane, la syn-
these de l'ethane, du propane et celle des nitriles etaient deja decrites dans les precedents
modeles photochimiques. Toutefois, on peut relever certains points dierents:
- le processus dominant dans la formation du diacetylene C
4
H
2
est ici la reaction entre
C
3
H
3
et C
2
H
2
, et non celle entre C
2
H et C
2
H
2
.
- le passage par C
2
H
3
, puis par le propene C
3
H
6
et le 1,3-butadiene C
4
H
6
pour la syn-
these de l'ethylene (rien n'etait detaille de cette synthese pour la stratosphere dans les
precedents modeles), des isomeres C
3
H
4
et du diacetylene n'avait jamais ete evoque.
66 CHAPITRE 4. LE SCH

EMA PHOTOCHIMIQUE
Tableau 4.4 { Comparaison des ux integres de production d'azote atomique (cm
 2
.s
 1
,
ramenes a la surface de Titan).
Mecanisme Flux de N
Photodissociation (equateur, equinoxe de printemps) 4,410
8
Rayons cosmiques (Lara et al., 1996 [50]) 4,210
8
Electrons magnetospheriques et ionosphere (Toublanc, comm. pers.) 2,510
8
- la source des polyynes C
2n
H
2
est principalement la reaction entre l'etat excite metastable
C
4
H
2

et l'acetylene.
4.3.3 Discussion
Dissociation de N
2
La seule dissociation de N
2
completement decrite dans ce modele est la photodissociation,
avec l'hypothese deja discutee de la prise en compte seulement de l'etat fondamental des
atomes d'azote produits. Bien que ce mecanisme soit majoritaire dans la thermosphere,
d'autres phenomenes de dissociation de l'azote moleculaire sont a considerer: dissociation
par impact d'electrons magnetospheriques, recombinaison dissociative de N
2
+
, et absorp-
tion des rayons cosmiques (GCR). En ce qui concerne les electrons magnetospheriques,
nous avons adopte le me^me traitement que pour le modele de Toublanc et al. (1995)
[104]: introduction d'un ux d'atomes d'azote au niveau du plafond de l'atmosphere. La
dissociation de l'azote moleculaire par l'intermediaire de N
2
+
dans l'ionosphere peut e^tre
traitee de la me^me maniere. Dans Lara et al. (1996) [50] se trouve une etude detaillee
(a partir de modeles developpes pour Neptune par Moses et al. (1989,1992) et Lellouch
et al. (1994) [67, 68, 54]) de la dissociation de N
2
par les rayons cosmiques. Le prol du
coecient de dissociation pour ce processus est quasiment constant (de l'ordre de 10
 16
s
 1
) entre 100 et 800 km.
Sur la Figure 4.3 sont presentes les prols verticaux du taux de dissociation de l'azote
moleculaire (en cm
 3
.s
 1
), pour
- la photodissociation, telle qu'elle est obtenue avec la description a trois dimensions du
ux ultraviolet, pour l'equateur a l'equinoxe de printemps (dn
N
2
=dt = J  n
N
2
),
- la dissociation par les rayons cosmiques: a partir du prol decrit dans Lara et al. (1996)
[50], nous avons fait l'approximation d'un coecient de dissociation constant (10
 16
s
 1
)
entre 100 et 800 km (dn
N
2
=dt = 10
 16
 n
N
2
).
Pour comparaison, les ux integres de production d'azote atomique par ces deux meca-
nismes sont presentes dans le Tableau 4.4, ainsi que le ux global du^ a l'ionosphere et
aux electrons magnetospheriques (Toublanc, communication personnelle). Ces ux sont
exprimes en cm
 2
.s
 1
(ramenes a la surface de Titan).
A l'aide d'un modele photochimique a une dimension, nous avons teste l'inuence de ces
diverses sources sur la composition atmospherique, en particulier sur le prol en alti-
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Figure 4.3 { Prols verticaux des taux de dissociation de l'azote moleculaire pour la
photodissociation et la dissociation par les rayons cosmiques (GCR) [50].
tude de HCN. La photodissociation a le ro^le preponderant, produisant un taux tres eleve
d'azote atomique, et de HCN, dans la thermosphere. La diusion vers la basse atmosphere
regle alors le prol de HCN. L'introduction d'une source importante due aux electrons
magnetospheriques au niveau du plafond a une inuence signicative sur la composition:
la fraction molaire d'azote atomique augmente, celle de CH
3
diminue et HCN augmente
legerement au-dessus de 1000 km. Enn pour ce qui est de la dissociation par les rayons
cosmiques, son inuence ne se fait que tres peu sentir, malgre le taux de dissociation
comparable a celui de la photodissociation. Bien su^r, le niveau d'atomes d'azote dans
la stratosphere devient eleve (y
N
 10
 13
), mais cette production supplementaire de
HCN ne se traduit pas par une augmentation de la fraction molaire de celui-ci. En eet,
la production d'azote atomique est essentiellement piquee sur la zone 100-150 km, ou il
y a un fort gradient dans le niveau de HCN, du^ a la condensation de celui-ci quelques
kilometres plus bas [96, 34]. Les puits de HCN dans cette zone sont la condensation, et la
reaction avec C
2
H
3
. De fait, on remarque une augmentation signicative du niveau de ce
radical dans la zone consideree, correspondant a une augmentation du niveau d'hydrogene
atomique. Le schema qui induit cette augmentation d'hydrogene est le suivant:
C
2
H
2
+ h ! C
2
H + H
CH
4
+ C
2
H ! C
2
H
2
+ CH
3
N + CH
3
! HCN + H
2
C
2
H
2
+ H ! C
2
H
3
C
2
H
3
+ HCN ! H + (C
2
H
3
CN)
net C
2
H
2
+ CH
4
+ N ! H + H
2
+ (C
2
H
3
CN).
68 CHAPITRE 4. LE SCH

EMA PHOTOCHIMIQUE
En conclusion, seule la dissociation de N
2
dans la thermosphere a une importance fon-
damentale pour la distribution de HCN (et donc des nitriles) dans toute l'atmosphere.
Dans notre modele photochimique, nous avons pris en compte le ux d'atomes d'azote au
niveau du plafond (electrons magnetospheriques et ionosphere) ainsi que la production
par les rayons cosmiques, sur la base du prol presente dans Lara et al. (1996) [50].
Analogies adoptees pour certains radicaux
Certaines reactions concernant les radicaux C
2
H, C
4
H et C
3
N ont ete estimees par analogie
a partir de la reaction C
2
H + C
2
H
2
. Yung et al. (1984) [114] a en eet suggere que
l'insertion du radical C
2
H sur C
4
H
2
etait similaire a celle sur C
2
H
2
, et que le radical C
4
H
devait se comporter de maniere similaire, mais avec une moindre reactivite. Zwier et Allen
(1996) [239] ont aussi suggere que le comportement des radicaux C
3
N etait identique a
celui de C
2
H, et que l'insertion sur la molecule HC
3
N devait se faire comme sur les
molecules de C
2n
H
2
. En l'absence de donnees plus completes sur ce probleme, nous avons
donc decide de nous placer dans un cadre coherent et d'adopter les hypotheses suivantes:
- les radicaux C
2
H et C
3
N se comportent de la me^me maniere, C
4
H egalement mais avec
une reactivite divisee par 3.
- l'insertion de ces radicaux se fait de facon identique pour C
2
H
2
, C
4
H
2
et HC
3
N.
La seule reaction etudiee en laboratoire etant celle entre C
2
H et C
2
H
2
(Opansky et Leone,
1996a [201]), nous avons calque les autres sur la loi de vitesse obtenue par ces auteurs.
Toutefois, les schemas chimiques decrits precedemment montrent que les reactions qui
ont ete evaluees ainsi n'ont pas de ro^le signicatif dans les equilibres principaux. Des
donnees experimentales complementaires seraient interessantes pour consolider ou revoir
ces hypotheses.
Etats excites metastables: C
4
H
2

, C
2
H
2

et HC
3
N

D'apres certaines references (par exemple Okabe, 1983 ou Glicker et Okabe, 1987 [199,
153]), l'etat excite du diacetylene C
4
H
2

est metastable dans l'azote moleculaire, plus
encore que celui de l'acetylene. Recemment, des etudes experimentales ont ete menees
pour mesurer les vitesses des reactions de C
4
H
2

avec d'autres hydrocarbures (Frost et al.,
1995, 1996 [149, 148]). Zwier et Allen (1996) [239] ont propose ces reactions comme voies
vers la production d'hydrocarbures lourds dans l'atmosphere de Titan. Nous avons donc
introduit dans le modele l'ensemble des reactions etudiees. Les vitesses de desexcitation
radiative et collisionnelle (dans l'azote moleculaire) de cet etat metastable sont inconnues.
Par contre, des limites superieures ont ete estimees pour l'etat C
2
H
2

: 10
3
s
 1
pour la
desexcitation radiative (Lisy et Klemperer, 1980 [182]) et 1,410
 15
cm
3
.s
 1
pour la
desexcitation collisionnelle dans N
2
(Wendt et al., 1979; Zwier et Allen, 1996 [230, 239]).
La desexcitation de C
4
H
2

ne joue pas, dans le schema chimique presente, un ro^le deter-
minant, sauf dans le cas ou on augmente sa stabilite de maniere tres (trop?) grande, en
abaissant les vitesses de desexcitation d'un facteur de l'ordre de 5000. Dans ce cas, les
reactions R268 et R269 deviennent importantes et inuencent le niveau stratospherique
de C
4
H
2
(voir Paragraphe 6.4.3).
L'etat metastable C
2
H
2

a aussi ete introduit pour evaluer son importance. Les reactions
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supplementaires sont indiquees dans le Tableau 4.7. La reaction R289 est estimee en
supposant, comme dans le cas des reactions R258 et R288 (Zwier et Allen, 1996 [239]),
que la reaction des deux etats excites sur C
4
H
2
est similaire. Ces reactions n'ont que peu
d'importance. Elles n'ont aucune inuence sur la composition, et la reaction R289 est
quasiment negligeable dans la production des suies.
La reactivite et la stabilite de ces etats excites reste un probleme largement ouvert. D'apres
l'equipe du Professeur Zwier (communication personnelle), qui mene a l'heure actuelle des
etudes sur ce compose, l'etat excite de HC
3
N serait egalement metastable, et reagirait de
facon tres similaire a C
4
H
2

. Pour l'instant, aucune donnee n'est disponible, nous n'avons
donc pas pris cet etat excite en compte dans le modele, mais des que possible, cela sera
fait. Peut-e^tre jouera-t-il un ro^le sur le niveau de HC
3
N dans la basse stratosphere, qui
reste surestime pour l'instant par notre modele.
Les
<<
suies
>>
Ce terme regroupe des composes d'origines et de structures tres diverses, qui ne sont
pas suivis explicitement par le modele. Parmi ces composes se trouvent certainement les
precurseurs des aerosols, mais la nature exacte de ceux-ci reste dans une large mesure me-
connue. En etudiant les resultats du modele photochimique a deux dimensions (decrit au
Chapitre 6), on remarque parmi ces suies la production importante (1) de C
2
H
3
CN et (2)
des polyynes C
2n
H
2
et de leurs substitues (H$ CN, cyanopolyynes). L'acrylonitrile (qui,
nous l'avons deja vu, represente le principal puits de HCN) meriterait d'e^tre suivi par le
modele. Ce point devra e^tre pris en compte dans le cadre de l'amelioration de la descrip-
tion de la chimie des nitriles (voir ci-dessous). Le second groupe est le principal candidat
pour les precurseurs des aerosols. Le modele photochimique a deux dimensions (Cha-
pitre 6) peut fournir le prol de leur production en fonction de l'altitude. D'un autre co^te,
les modeles microphysiques donnent des contraintes sur la fonction source de la couche
principale des aerosols. Des etudes complementaires seront necessaires pour rapprocher
la production des suies (photochimie) et la fonction source des aerosols (microphysique),
de maniere a permettre une liaison coherente, et le couplage photochimie-microphysique
dans les modeles complets de l'atmosphere de Titan.
4.4 Extensions possibles
C
6
H
2
et C
8
H
2
An d'avoir une description plus ne des polyynes C
2n
H
2
, la prise en compte par le modele
de C
6
H
2
et C
8
H
2
pourrait e^tre envisagee, comme cela avait ete le cas dans certains modeles
precedents (Toublanc et al., 1995; Lara et al., 1996 [104, 50]). Cependant, cela pose un
certain nombre de problemes:
- les lois de condensation de ces deux composes sont tres mal connues dans les conditions
de l'atmosphere de Titan,
- leurs sections ecaces d'absorption du rayonnement ultraviolet sont egalement incon-
nues,
70 CHAPITRE 4. LE SCH

EMA PHOTOCHIMIQUE
- peu de leurs reactions ont eectivement ete etudiees, et il faudrait utiliser beaucoup
d'analogies,
- leurs etats excites, dont la structure et le mode de vibration sont identiques a ceux
de C
4
H
2

[156] sont certainement egalement metastables et reactifs, ce qui peut rendre
dicile une description pertinente des prols de C
6
H
2
et C
8
H
2
.
Pour ces raisons, ils ont ete laisses de co^te dans la version actuelle de notre modele.
Amelioration de la chimie des nitriles
Les composes azotes consideres dans le modele sont: CN, HCN, H
2
CN, C
2
N, C
2
N
2
, C
3
N
et HC
3
N. Pourtant, CH
3
CN a ete observe (Bezard et al., 1993 [5]), ainsi que la phase
solide de C
4
N
2
au niveau du po^le nord de Titan (Samuelson et al., 1997b [87]). De plus,
C
2
H
3
CN est produit et pourrait e^tre suivi. En ce qui concerne les resultats des modeles
a une comme a deux dimensions compares aux observations de la basse stratosphere par
Voyager I, HC
3
N est trop eleve d'un facteur de l'ordre de 10, et C
2
N
2
est considerablement
sous-estime, d'un facteur superieur a 1000. Le schema des nitriles est donc incomplet, bien
qu'il soit susant en ce qui concerne la principale espece: HCN. Comme cela est visible
sur l'ensemble des schemas decrits precedemment, la chimie des nitriles est, en premiere
approximation, decouplee de celle des hydrocarbures. Nous nous sommes essentiellement
concentres au cours de ce travail sur la chimie des hydrocarbures et le ro^le de la dynamique
dans les modeles de photochimie, c'est pourquoi nous n'avons pas developpe un traitement
plus complet de la chimie des nitriles.
Composes oxygenes
Les trois composes oxygenes observes sur Titan sont CO, CO
2
et H
2
O. La chimie de ces
composes a ete developpee dans les precedents modeles photochimiques (Yung et al., 1984;
Toublanc et al., 1995; Lara et al., 1996 [114, 104, 50]). D'apres les travaux de D. Toublanc,
nous avons pu constater a l'aide d'un modele complet que la chimie des composes oxygenes
pouvait e^tre decouplee de celle des hydrocarbures et des nitriles. Tres vite, pour des raisons
de simplication du modele developpe au cours de cette etude, nous avons donc decide de
ne plus inclure les especes oxygenees.
Il sera envisage par la suite, sur la base des resultats de cette these, de developper un
modele photochimique a deux dimensions speciquement dedie a l'etude des nitriles et
des composes oxygenes, modele qui sera plus a me^me d'explorer les aspects exobiologiques
de l'atmosphere de Titan.
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4.5 Tableaux des reactions
4.5.1 Photodissociations
Tableau 4.5 { Liste des photodissociations
Photodissociations Rapports de branchement References
CH
3
+ h
1
!
1
CH
2
+ H  = 216nm;  4:4 10
 17
cm
2
Arthur 1986 [116]
CH
4
+ h
2
!
1
CH
2
+ H
2
Ly : 0:;other : 1 Mordaunt et al. 1993 [189]
CH
4
+ h
3
! CH + H
2
+ H Ly : 0:51;other : 0 id.
CH
4
+ h
4
! CH
3
+ H Ly : 0:49;other : 0 id.
C
2
H
2
+ h
5
! C
2
H + H  < 150nm : 0:3;other : 0:08 Okabe 1983 [199]
C
2
H
2
+ h
6
! C
2
+ H
2
0.1 id.
C
2
H
4
+ h
7
! C
2
H
2
+ H
2
0.51 Zeliko et al. 1953 &
C
2
H
4
+ h
8
! C
2
H
2
+ 2 H 0.49 Back et al. 1967 [237, 118]
C
2
H
6
+ h
9
! C
2
H
4
+ H
2
Ly : 0:13;other : 0:56 Lias et al. 1970 [181]
C
2
H
6
+ h
10
! C
2
H
4
+ 2 H Ly : 0:30;other : 0:14 id.
C
2
H
6
+ h
11
! C
2
H
2
+ 2 H
2
Ly : 0:25;other : 0:27 id.
C
2
H
6
+ h
12
! CH
4
+
1
CH
2
Ly : 0:25;other : 0:02 id.
C
2
H
6
+ h
13
! 2 CH
3
Ly : 0:08;other : 0:01 id.
C
3
H
3
+ h
14
! C
3
H
2
+ H  < 190nm;  4:0 10
 17
cm
2
(estimated) Jackson et al. 1991 [171]
CH
2
CCH
2
+ h
15
! C
3
H
3
+ H 0.89 id.
CH
2
CCH
2
+ h
16
! C
3
H
2
+ H
2
0.11 id.
CH
3
C
2
H + h
17
! C
3
H
3
+ H 0.89 id.
CH
3
C
2
H + h
18
! C
3
H
2
+ H
2
0.11 id.
C
3
H
6
+ h
19
! CH
2
CCH
2
+ 2 H 0.33 Collin et al. 1979,
C
3
H
6
+ h
20
! CH
3
C
2
H + 2 H 0.17 Niedzielski et al. 1982 &
C
3
H
6
+ h
21
! C
2
H
4
+
3
CH
2
0.03 Gierczak et al. 1988 [135, 195, 152]
C
3
H
6
+ h
22
! C
2
H
3
+ CH
3
0.35 id.
C
3
H
6
+ h
23
! C
2
H
2
+ CH
4
0.05 id.
C
3
H
8
+ h
24
! C
3
H
6
+ H
2
Ly : 0:33;other : 0:94 Calvert et Pitts 1966 [131]
C
3
H
8
+ h
25
! C
2
H
6
+
1
CH
2
Ly : 0:09;other : 0: id.
C
3
H
8
+ h
26
! C
2
H
5
+ CH
3
Ly : 0:39;other : 0: id.
C
3
H
8
+ h
27
! C
2
H
4
+ CH
4
Ly : 0:20;other : 0:06 id.
C
4
H
2
+ h
28
! C
4
H + H  < 165nm : 0:2;other : 0 Glicker et Okabe 1987 [153]
C
4
H
2
+ h
29
! 2 C
2
H  < 165nm : 0:03; < 205nm : 0:01 id.
C
4
H
2
+ h
30
! C
2
H
2
+ C
2
 < 165nm : 0:1; < 205nm : 0:06 id.
C
4
H
2
+ h
31
! C
4
H

2
 < 165nm : 0:67; < 205nm : 0:93;other : 1 id.
C
4
H
4
+ h
32
! C
4
H
2
+ H
2
0.8 Gladstone et al. 1996 [31]
C
4
H
4
+ h
33
! 2 C
2
H
2
0.2 id.
C
4
H
6
+ h
34
! C
4
H
4
+ H
2
0.04 Doepker 1968 [139]
C
4
H
6
+ h
35
! C
2
H
4
+ C
2
H
2
0.27 id.
C
4
H
6
+ h
36
! CH
3
+ C
3
H
3
0.69 id.
N
2
+ h
37
! 2 N(
4
S) Okabe 1978 [197]
HCN + h
38
! H + CN Lee 1980 [179]
HC
3
N + h
39
! C
2
H + CN  < 150nm : 0:3;other : 0:05 Yung et al. 1984 &
Clarke et Ferris 1995 [114, 134]
HC
3
N + h
40
! C
3
N + H 0.09 Clarke et Ferris 1995 [134]
C
2
N
2
+ h
41
! 2 CN 0.3 Yung et al. 1984 [114]
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4.5.2 Reactions chimiques
Tableau 4.6 { Liste des reactions
Reactions Vitesses References
H + H + M
42
! H
2
+ M 1:5 10
 29
T
 1:3
Tsang et Hampson 1986 [227]
H + CH
43
! H
2
+ C 1:31 10
 10
e
 80=T
Harding et al. 1993 [159]
H +
1
CH
2
44
! CH + H
2
5: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
H +
3
CH
2
45
! CH + H
2
3:54 10
 11
T
0:32
Fulle et Hippler 1997 [151]
H + CH
3
+ M
46
! CH
4
+ M k
0
= 6:33 10
 21
T
 2:98
e
 635=T
k
1
= 2:63 10
 8
T
 0:6
e
 189=T
Forst 1991 [147]
H + CH
3
47
! H
2
+
3
CH
2
1: 10
 10
e
 7600=T
Baulch et al. 1992 [119]
H + CH
4
48
! H
2
+ CH
3
2:18 10
 20
T
3:
e
 4045=T
id.
H + C
2
H
49
! C
2
H
2
3: 10
 10
Tsang et Hampson 1986 [227]
H + C
2
H
2
+ M
50
! C
2
H
3
+ M k
0
= 3:3 10
 30
e
 740=T
k
1
= 1:4 10
 11
e
 1300=T
Baulch et al. 1992 [119]
H + C
2
H
3
51
! H
2
+ C
2
H
2
6:86 10
 11
e
23=T
Monks et al. 1995 [187]
H + C
2
H
3
+ M
52
! C
2
H
4
+ M k
0
= 5:76 10
 24
T
 1:3
Monks et al. 1995 &
k
1
= 8:9 10
 10
e
 494=T
Duran et al. 1988 [187, 141]
H + C
2
H
4
+ M
53
! C
2
H
5
+ M k
0
= 1:39 10
 29
e
 562=T
k
1
= 6:6 10
 15
T
1:28
e
 650=T
Baulch et al. 1994 [120]
H + C
2
H
5
54
! 2 CH
3
7:95 10
 11
e
 127=T
Pratt et al. 1984 [205]
H + C
2
H
5
55
! H
2
+ C
2
H
4
3: 10
 12
Tsang et Hampson 1986 [227]
H + C
2
H
5
+ M
56
! C
2
H
6
+ M k
0
= 5:5 10
 23
T
 2:
e
 1040=T
Teng et Jones 1972 &
k
1
= 1:66 10
 10
Sillesen et al. 1993 [224, 215]
H + C
2
H
6
57
! H
2
+ C
2
H
5
2:4 10
 15
T
1:5
e
 3730=T
Baulch et al. 1992 [119]
H + C
3
H
2
58
! C
3
H
3
7:21 10
 11
Homann et Wellmann 1983 [163]
H + C
3
H
3
59
! CH
3
C
2
H 7:21 10
 11
id.
H + CH
2
CCH
2
60
! C
3
H
5
1:4 10
 11
e
 1005=T
Wagner et Zellner 1972b [229]
H + CH
3
C
2
H
61
! C
3
H
5
1:1 10
 11
e
 1005=T
Wagner et Zellner 1972a [228]
H + CH
3
C
2
H
62
! CH
3
+ C
2
H
2
9:6 10
 12
e
 1560=T
id.
H + C
3
H
5
63
! CH
2
CCH
2
+ H
2
1:4 10
 11
Hanning-Lee et Pilling 1992 [158]
H + C
3
H
5
64
! CH
3
C
2
H + H
2
1:4 10
 11
id.
H + C
3
H
5
65
! C
3
H
6
2:8 10
 10
id.
H + C
3
H
6
66
! C
3
H
5
+ H
2
2:87 10
 19
T
2:5
e
 1254=T
Tsang 1991 [226]
H + C
3
H
6
67
! C
2
H
4
+ CH
3
4:31 10
 16
T
1:5
e
 1006=T
Hidaka et al. 1992 [161]
H + C
3
H
6
68
! C
3
H
7
1:2 10
 11
e
 1460=T
id.
H + C
3
H
7
69
! C
3
H
6
+ H
2
3: 10
 12
Tsang 1988 [225]
H + C
3
H
8
70
! C
3
H
7
+ H
2
2:2 10
 18
T
2:54
e
 3400=T
id.
H + C
4
H
2
71
! C
4
H
3
1:39 10
 10
e
 1184=T
Nava et al. 1986 [193]
H + C
4
H
3
72
! C
4
H
4
8:56 10
 10
e
 405=T
Schwanebeck et Warnatz 1975 &
Duran et al. 1988 [212, 141]
H + C
4
H
3
73
! C
4
H
2
+ H
2
1:2 10
 11
Schwanebeck et Warnatz 1975 [212]
H + C
4
H
3
74
! 2 C
2
H
2
3:3 10
 12
id.
H
2
+ C + M
75
!
3
CH
2
+ M k
0
= 6:89 10
 32
Husain et Young 1975 &
k
1
= 2:06 10
 11
e
 57=T
Harding et al. 1993 [169, 159]
H
2
+ CH + M
76
! CH
3
+ M k
0
= 1:5 10
 23
T
 2:6
k
1
= 8:55 10
 11
T
0:15
Fulle et Hippler 1997 [151]
H
2
+ CH
77
!
3
CH
2
+ H 3:10 10
 10
e
 1650=T
Brownsword et al. 1997 [128]
H
2
+
1
CH
2
78
! CH
3
+ H 1:2 10
 10
Tsang et Hampson 1986 [227]
H
2
+ CH
3
79
! CH
4
+ H 1:14 10
 20
T
2:74
e
 4740=T
Baulch et al. 1992 [119]
H
2
+ C
2
80
! C
2
H
2
1:77 10
 10
e
 1470=T
Pitts et al. 1982 [204]
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Reactions Vitesses References
H
2
+ C
2
H
81
! C
2
H
2
+ H 1:2 10
 11
e
 998=T
Opansky et Leone 1996b [202]
H
2
+ C
2
H
3
82
! C
2
H
4
+ H 1:57 10
 20
T
2:56
e
 2529=T
Knyazev et al. 1996 [176]
H
2
+ C
2
H
5
83
! C
2
H
6
+ H 5:11 10
 24
T
3:6
e
 4253=T
Tsang et Hampson 1986 [227]
H
2
+ C
3
H
5
84
! C
3
H
6
+ H 1:8 10
 19
T
2:38
e
 9557=T
Tsang 1991 [226]
H
2
+ C
3
H
7
85
! C
3
H
8
+ H 3: 10
 21
T
2:84
e
 4600=T
Tsang 1988 [225]
C + C + M
86
! C
2
+ M k
0
= 4:97 10
 27
T
 1:6
Slack 1976 [217]
k
1
= 2:16 10
 11
Martinotti et al. 1968 [185]
C + CH
4
87
! C
2
H
4
2: 10
 15
Husain et Kirsch 1971 [168]
C + C
2
H
2
88
! C
3
H
2
5:95 10
 10
Liao et Herbst 1995 [180]
C + C
2
H
4
89
! CH
2
CCH
2
2:0 10
 10
Haider et Husain 1993 [155]
C + CH
3
C
2
H
90
! C
4
H
4
3:9 10
 10
Haider et Husain 1992 [154]
C + C
4
H
6
91
! C
3
H
3
+ C
2
H
3
1:1 10
 9
Husain et Ioannou 1997 [167]
CH + CH
92
! C
2
H
2
1:99 10
 10
Braun et al. 1967 [126]
CH + CH
4
93
! C
2
H
4
+ H 3:96 10
 8
T
 1:04
e
 36=T
Canosa et al. 1997 [133]
CH + C
2
H
2
94
! C
3
H
3
1:59 10
 9
T
 0:23
e
 16=T
id.
CH + C
2
H
4
95
! C
3
H
5
7:75 10
 9
T
 0:55
e
 29=T
id.
CH + C
2
H
6
96
! C
3
H
7
3:8 10
 8
T
 0:86
e
 53=T
id.
1
CH
2
+
1
CH
2
97
! C
2
H
2
+ 2 H 5: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
1
CH
2
+
3
CH
2
98
! C
2
H
2
+ 2 H 3: 10
 11
id.
1
CH
2
+ CH
3
99
! C
2
H
4
+ H 3: 10
 11
id.
1
CH
2
+ CH
4
100
!
3
CH
2
+ CH
4
1:2 10
 11
Bohland et al.1985a [123]
1
CH
2
+ CH
4
101
! 2 CH
3
5:9 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
2
H
102
! C
2
H
2
+ CH 3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
1
CH
2
+ C
2
H
2
103
!
3
CH
2
+ C
2
H
2
8:14 10
 11
Baulch et al. 1992 [119]
1
CH
2
+ C
2
H
2
104
! C
3
H
3
+ H 9:62 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
2
H
2
105
! CH
2
CCH
2
9:62 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
2
H
2
106
! CH
3
C
2
H 9:62 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
2
H
3
107
! C
2
H
2
+ CH
3
3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
1
CH
2
+ C
2
H
4
108
!
3
CH
2
+ C
2
H
4
2:3 10
 11
Baulch et al. 1992 [119]
1
CH
2
+ C
2
H
4
109
! C
3
H
6
1:5 10
 10
id.
1
CH
2
+ C
2
H
5
110
! C
2
H
4
+ CH
3
1:5 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
1
CH
2
+ C
2
H
5
111
! C
3
H
6
+ H 1:5 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
2
H
6
112
!
3
CH
2
+ C
2
H
6
3:6 10
 11
Baulch et al. 1992 [119]
1
CH
2
+ C
2
H
6
113
! C
2
H
5
+ CH
3
1:9 10
 10
Tsang et Hampson 1986 [227]
1
CH
2
+ C
3
H
5
114
! C
4
H
6
+ H 3:3 10
 10
Tsang 1991 [226]
1
CH
2
+ C
3
H
5
115
! C
2
H
4
+ C
2
H
3
6:67 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
3
H
6
116
! C
3
H
5
+ CH
3
8:7 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
3
H
7
117
! C
2
H
5
+ C
2
H
4
4:29 10
 11
Tsang 1988 [225]
1
CH
2
+ C
3
H
7
118
! C
3
H
6
+ CH
3
1:71 10
 11
id.
1
CH
2
+ C
3
H
8
119
! 2 C
2
H
5
1:6 10
 10
id.
1
CH
2
+ N
2
120
!
3
CH
2
+ N
2
1: 10
 11
Baulch et al. 1992 [119]
3
CH
2
+
3
CH
2
121
! C
2
H
2
+ 2 H 1:8 10
 10
e
 400=T
id.
3
CH
2
+ CH
3
122
! C
2
H
4
+ H 7: 10
 11
id.
3
CH
2
+ CH
4
123
! 2 CH
3
7:13 10
 12
e
 5052=T
Bohland et al.1985b [124]
3
CH
2
+ CH
4
124
! C
2
H
6
3:5 10
 12
e
 3332=T
id.
3
CH
2
+ C
2
H
125
! C
2
H
2
+ CH 3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
3
CH
2
+ C
2
H
2
126
! CH
3
C
2
H 1: 10
 11
e
 3330=T
Baulch et al. 1992 [119]
3
CH
2
+ C
2
H
2
127
! CH
2
CCH
2
1: 10
 11
e
 3330=T
id.
3
CH
2
+ C
2
H
3
128
! C
2
H
2
+ CH
3
3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
3
CH
2
+ C
2
H
4
129
! C
3
H
6
5:31 10
 12
e
 2658=T
Kraus et al. 1993 [177]
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Reactions Vitesses References
3
CH
2
+ C
2
H
5
130
! C
2
H
4
+ CH
3
3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
3
CH
2
+ C
2
H
6
131
! C
3
H
8
8:13 10
 12
e
 3332=T
Bohland et al.1985b [124]
3
CH
2
+ C
2
H
6
132
! C
2
H
5
+ CH
3
1:07 10
 11
e
 3981=T
id.
3
CH
2
+ C
3
H
5
133
! C
4
H
6
+ H 5: 10
 11
Tsang 1991 [226]
3
CH
2
+ C
3
H
6
134
! C
3
H
5
+ CH
3
1:2 10
 12
e
 3116=T
id.
3
CH
2
+ C
3
H
7
135
! C
3
H
6
+ CH
3
3: 10
 12
Tsang 1988 [225]
3
CH
2
+ C
3
H
7
136
! C
2
H
4
+ C
2
H
5
3: 10
 11
id.
3
CH
2
+ C
3
H
8
137
! C
4
H
10
8:13 10
 12
e
 3332=T
Bohland et al.1985b [124]
3
CH
2
+ C
3
H
8
138
! C
3
H
7
+ CH
3
1:5 10
 24
T
3:65
e
 3600=T
Tsang 1988 [225]
3
CH
2
+ C
4
H
2
139
! C
4
H + CH
3
2:16 10
 11
e
 2165=T
Bohland et al.1988 [125]
CH
3
+ CH
3
140
! C
2
H
5
+ H 8:28 10
 12
T
0:1
e
 5335=T
Stewart et al. 1989 [222]
CH
3
+ CH
3
+ M
141
! C
2
H
6
+ M k
0
= 1:7 10
 5
T
 7:25
e
 2172=T
k
1
= 1:53 10
 7
T
 1:2
e
 295=T
Du et al. 1996 [140]
CH
3
+ C
2
H
142
! C
3
H
3
+ H 4: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
CH
3
+ C
2
H
2
143
! C
3
H
5
1: 10
 12
e
 3877=T
id.
CH
3
+ C
2
H
3
144
! C
2
H
2
+ CH
4
3:4 10
 11
Fahr et al. 1991 [142]
CH
3
+ C
2
H
3
145
! C
3
H
6
1:2 10
 10
id.
CH
3
+ C
2
H
4
146
! C
2
H
3
+ CH
4
1:1 10
 23
T
3:7
e
 4780=T
Tsang et Hampson 1986 [227]
CH
3
+ C
2
H
4
147
! C
3
H
7
3:5 10
 13
e
 3700=T
Baulch et al. 1992 [119]
CH
3
+ C
2
H
5
148
! C
2
H
4
+ CH
4
3:25 10
 11
T
 0:5
Tsang et Hampson 1986 [227]
CH
3
+ C
2
H
5
+ M
149
! C
3
H
8
+ M k
0
= 1:01 10
20
T
 16:14
e
 1897=T
Tsang et Hampson 1986 &
k
1
= 8:12 10
 10
T
 0:5
Laufer et al. 1983 [227, 178]
CH
3
+ C
2
H
6
150
! C
2
H
5
+ CH
4
2:5 10
 31
T
6:
e
 3043=T
Baulch et al. 1992 [119]
CH
3
+ CH
3
C
2
H
151
! C
2
H
6
+ C
2
H 8:32 10
 13
e
 4428=T
Kerr et Parsonage 1972 [172]
CH
3
+ CH
2
CCH
2
152
! C
2
H
5
+ C
2
H
2
3:32 10
 13
e
 4076=T
id.
CH
3
+ C
3
H
5
153
! CH
2
CCH
2
+ CH
4
5: 10
 12
T
 0:32
e
66=T
Tsang 1991 [226]
CH
3
+ C
3
H
6
154
! C
3
H
5
+ CH
4
2:66 10
 13
e
 4440=T
Kinsman et Roscoe 1994 [173]
CH
3
+ C
3
H
7
+ M
155
! C
4
H
10
+ M k
0
= 8:63 10
28
T
 18:5
e
 2307=T
k
1
= 3:2 10
 10
T
 0:32
Laufer et al. 1983 [178]
CH
3
+ C
3
H
7
156
! C
3
H
6
+ CH
4
1:9 10
 11
T
 0:32
Tsang 1988 [225]
CH
3
+ C
3
H
8
157
! C
3
H
7
+ CH
4
1:5 10
 24
T
3:65
e
 3600=T
id.
CH
3
+ C
4
H
4
158
! C
4
H
3
+ CH
4
6:61 10
 13
e
 2502=T
Scherzer et al. 1985 [210]
CH
4
+ C
2
159
! C
2
H + CH
3
5:05 10
 11
e
 297=T
Pitts et al. 1982 [204]
CH
4
+ C
2
H
160
! C
2
H
2
+ CH
3
1:2 10
 11
e
 491=T
Opansky et Leone 1996a [201]
CH
4
+ C
2
H
3
161
! C
2
H
4
+ CH
3
2:4 10
 24
T
4:02
e
 2754=T
Tsang et Hampson 1986 [227]
CH
4
+ C
2
H
5
162
! C
2
H
6
+ CH
3
1:43 10
 25
T
4:14
e
 6322=T
id.
CH
4
+ C
3
H
7
163
! C
3
H
8
+ CH
3
4: 10
 26
T
4:02
e
 5473=T
Tsang 1988 [225]
C
2
H + C
2
H
164
! C
2
H
2
+ C
2
3: 10
 12
Tsang et Hampson 1986 [227]
C
2
H + C
2
H
2
165
! C
4
H
2
+ H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Opansky et Leone 1996a [201]
C
2
H + C
2
H
3
166
! 2 C
2
H
2
1:6 10
 12
Tsang et Hampson 1986 [227]
C
2
H + C
2
H
4
167
! C
4
H
4
+ H 7:8 10
 11
e
134=T
Opansky et Leone 1996b [202]
C
2
H + C
2
H
5
168
! C
3
H
3
+ CH
3
3: 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
C
2
H + C
2
H
5
169
! C
2
H
2
+ C
2
H
4
3: 10
 12
id.
C
2
H + C
2
H
6
170
! C
2
H
2
+ C
2
H
5
3:5 10
 11
e
2=T
Opansky et Leone 1996b [202]
C
2
H + C
3
H
5
171
! CH
2
CCH
2
+ C
2
H
2
1:2 10
 11
Tsang 1991 [226]
C
2
H + C
3
H
6
172
! CH
3
C
2
H + C
2
H
3
2: 10
 11
id.
C
2
H + C
3
H
6
173
! C
3
H
5
+ C
2
H
2
6: 10
 12
id.
C
2
H + C
3
H
7
174
! C
3
H
3
+ C
2
H
5
2: 10
 11
Tsang 1988 [225]
C
2
H + C
3
H
7
175
! C
3
H
6
+ C
2
H
2
1: 10
 11
id.
C
2
H + C
3
H
8
176
! C
3
H
7
+ C
2
H
2
7:8 10
 11
e
3=T
Hoobler et al. 1997 [165]
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C
2
H
2
+ C
2
H
3
177
! C
4
H
4
+ H 3:32 10
 12
e
 2516=T
Fahr et Stein 1989 [145]
C
2
H
2
+ C
3
H
2
178
! C
4
H
2
+
3
CH
2
5: 10
 13
Homann et Schweinfurth 1981 [162]
C
2
H
2
+ C
3
H
3
179
! C
4
H
2
+ CH
3
2: 10
 13
id.
C
2
H
2
+ C
3
H
7
180
! C
2
H
4
+ C
3
H
5
1:2 10
 12
e
 4531=T
Tsang 1988 [225]
C
2
H
3
+ C
2
H
3
181
! C
4
H
6
1:2 10
 10
Fahr et al. 1991 [142]
C
2
H
3
+ C
2
H
3
182
! C
2
H
2
+ C
2
H
4
2:4 10
 11
id.
C
2
H
3
+ C
2
H
4
183
! C
4
H
6
+ H 8:3 10
 13
e
 3676=T
Tsang et Hampson 1986 [227]
C
2
H
3
+ C
2
H
5
184
! C
3
H
5
+ CH
3
6:1 10
 47
T
11:25
e
3289=T
id.
C
2
H
3
+ C
2
H
5
185
! 2 C
2
H
4
8: 10
 13
id.
C
2
H
3
+ C
2
H
5
186
! C
2
H
2
+ C
2
H
6
8: 10
 13
id.
C
2
H
3
+ C
2
H
6
187
! C
2
H
4
+ C
2
H
5
9:98 10
 22
T
3:3
e
 5285=T
id.
C
2
H
3
+ C
3
H
5
188
! CH
2
CCH
2
+ C
2
H
4
4: 10
 12
Tsang 1991 [226]
C
2
H
3
+ C
3
H
5
189
! C
3
H
6
+ C
2
H
2
8: 10
 12
id.
C
2
H
3
+ C
3
H
6
190
! C
4
H
6
+ CH
3
1:2 10
 12
e
 2520=T
id.
C
2
H
3
+ C
3
H
6
191
! C
3
H
5
+ C
2
H
4
3:68 10
 24
T
3:5
e
 2356=T
id.
C
2
H
3
+ C
3
H
7
192
! C
3
H
6
+ C
2
H
4
2: 10
 12
Tsang 1988 [225]
C
2
H
3
+ C
3
H
7
193
! C
3
H
8
+ C
2
H
2
2: 10
 12
id.
C
2
H
3
+ C
3
H
8
194
! C
3
H
7
+ C
2
H
4
1: 10
 21
T
3:3
e
 5285=T
id.
C
2
H
4
+ C
2
H
5
195
! C
2
H
6
+ C
2
H
3
1: 10
 21
T
3:13
e
 9063=T
Tsang et Hampson 1986 [227]
C
2
H
5
+ C
2
H
5
+ M
196
! C
4
H
10
+ M k
0
= 6:59 10
 6
T
 6:39
e
 301=T
k
1
= 1:26 10
 11
e
 96=T
Laufer et al. 1983 [178]
C
2
H
5
+ C
2
H
5
197
! C
2
H
6
+ C
2
H
4
2:74 10
 11
e
 402=T
Ivin et Steacie 1951 [170]
C
2
H
5
+ C
3
H
5
198
! CH
2
CCH
2
+ C
2
H
6
1:6 10
 12
e
66=T
Tsang 1991 [226]
C
2
H
5
+ C
3
H
5
199
! C
3
H
6
+ C
2
H
4
4:3 10
 12
e
66=T
id.
C
2
H
5
+ C
3
H
6
200
! C
2
H
6
+ C
3
H
5
3:7 10
 24
T
3:5
e
 3340=T
id.
C
2
H
5
+ C
3
H
7
201
! C
3
H
6
+ C
2
H
6
2:4 10
 12
Tsang 1988 [225]
C
2
H
5
+ C
3
H
7
202
! C
3
H
8
+ C
2
H
4
1:9 10
 12
id.
C
2
H
5
+ C
3
H
8
203
! C
2
H
6
+ C
3
H
7
1:5 10
 24
T
3:65
e
 4600=T
id.
C
2
H
6
+ C
3
H
5
204
! C
3
H
6
+ C
2
H
5
3:9 10
 22
T
3:3
e
 9986=T
Tsang 1991 [226]
C
2
H
6
+ C
3
H
7
205
! C
3
H
8
+ C
2
H
5
4:2 10
 25
T
3:82
e
 4550=T
Tsang 1988 [225]
C
3
H
5
+ C
3
H
5
206
! CH
2
CCH
2
+ C
3
H
6
1:4 10
 13
e
132=T
Tsang 1991 [226]
C
3
H
5
+ C
3
H
7
207
! 2 C
3
H
6
2:4 10
 12
e
66=T
id.
C
3
H
5
+ C
3
H
7
208
! CH
2
CCH
2
+ C
3
H
8
1:2 10
 12
e
66=T
id.
C
3
H
5
+ C
3
H
8
209
! C
3
H
6
+ C
3
H
7
3:9 10
 22
T
3:3
e
 9986=T
id.
C
3
H
6
+ C
3
H
7
210
! C
3
H
8
+ C
3
H
5
3:7 10
 24
T
3:5
e
 3340=T
id.
C
3
H
7
+ C
3
H
7
211
! C
3
H
8
+ C
3
H
6
2:8 10
 12
Tsang 1988 [225]
C
4
H

2
212
! C
4
H
2
Limite superieure: 1000 s
 1
Lisy et Klemperer 1980 &
Zwier et Allen 1996 [182, 239]
C
4
H

2
+ N
2
213
! C
4
H
2
+ N
2
Limite superieure: 1:4 10
 15
Wendt et al., 1979 &
Zwier et Allen 1996 [230, 239]
N
2
214
! 2 N(
4
S) 1: 10
 16
s
 1
(GCR, 100-800 km) Lara et al. 1996 [50]
N(
4
S) + H + M
215
! NH + M 5: 10
 32
Brown 1973 [127]
N(
4
S) + C + M
216
! CN + M 9:41 10
 33
Kley et al. 1974 [175]
N(
4
S) + CH
217
! CN + H 2:67 10
 10
T
 0:09
Brownsword et al. 1996 [129]
N(
4
S) + N(
4
S) + M
218
! N
2
+ M 8:27 10
 34
e
490=T
Campbell et Thrush 1967 [132]
N(
4
S) + CN
219
! N
2
+ C 3:24 10
 13
e
1770=T
Atakan et Wolfrum 1992 [117]
N(
4
S) + CH
3
220
! HCN + H
2
6: 10
 12
Marston et al. 1989 [184]
N(
4
S) + CH
3
221
! H
2
CN + H 5:6 10
 11
id.
N(
4
S) + H
2
CN
222
! HCN + NH 1: 10
 10
e
 200=T
Nesbitt et al. 1990 [194]
N(
4
S) + C
2
N
223
! 2 CN 1: 10
 10
Whyte et Phillips 1983 [232]
76 CHAPITRE 4. LE SCH

EMA PHOTOCHIMIQUE
Tableau 4.6 -Suite
Reactions Vitesses References
NH + NH
224
! N
2
+ 2 H 1:16 10
 9
Meaburn et Gordon 1968 [186]
CN + H
2
225
! HCN + H 2:23 10
 21
T
3:31
e
 756=T
Sun et al. 1990 [223]
CN + CH
4
226
! HCN + CH
3
5:15 10
 16
T
1:53
e
 504=T
Yang et al. 1993 [235]
CN + C
2
H
2
227
! HC
3
N + H 5:67 10
 9
T
 0:55
e
 4=T
Yang et al. 1992b [234]
CN + C
2
H
4
228
! HCN + C
2
H
3
3:66 10
 12
T
0:7
e
 28=T
Sims et al. 1993 &
Monks et al. 1993 [216, 188]
CN + C
2
H
6
229
! HCN + C
2
H
5
5:91 10
 12
T
0:22
e
58=T
Sims et al. 1993 [216]
CN + C
3
H
8
230
! HCN + C
3
H
7
3:58 10
 15
T
1:14
e
284=T
Hess et al. 1989 [160]
CN + HCN
231
! C
2
N
2
+ H 6:31 10
 17
T
1:57
e
 50=T
Zabarnick et Lin 1989 [236]
HCN + H + M
232
! H
2
CN + M k
0
= 4:4 10
 24
T
 2:73
e
 3855=T
k
1
= 5:5 10
 11
e
 2438=T
Tsang 1991 [226]
HCN + C
2
H
233
! HC
3
N + H 5:26 10
 12
e
 770=T
Hoobler et Leone 1997 [164]
H
2
CN + H
234
! HCN + H
2
1:4 10
 10
e
 200=T
Nesbitt et al. 1990 [194]
C
2
N
2
+ C
235
! C
2
N + CN 3: 10
 11
Whyte et Phillips 1983 [232]
C
3
N + H
2
236
! HC
3
N + H 1:2 10
 11
e
 998=T
Analogie, k(C
2
H + H
2
)
C
3
N + CH
4
237
! HC
3
N + CH
3
1:2 10
 11
e
 491=T
Analogie, k(C
2
H + CH
4
)
C
3
N + C
2
H
6
238
! HC
3
N + C
2
H
5
3:5 10
 11
e
2=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
6
)
C
3
N + C
3
H
8
239
! HC
3
N + C
3
H
7
6 10
 12
Analogie, k(C
2
H + C
3
H
8
)
C
2
H
3
+ C
2
H
5
240
! suie 2:5 10
 11
Tsang et Hampson 1986 [227]
CH
3
C
2
H + CH
241
! suie 4:6 10
 10
Butler et al. 1981 [130]
C
3
H
5
+ CH
3
242
! suie 1:69 10
 10
T
 0:32
e
66=T
Tsang 1991 [226]
C
3
H
5
+ C
2
H
2
243
! suie 5:3 10
 14
e
 3500=T
id.
C
3
H
5
+ C
2
H
4
244
! suie 1: 10
 14
e
 5776=T
id.
C
3
H
5
+ C
3
H
5
245
! suie 1:7 10
 11
e
132=T
id.
C
3
H
5
+ C
3
H
6
246
! suie 1: 10
 14
e
 5776=T
id.
C
3
H
5
+ C
3
H
7
247
! suie 3:4 10
 11
e
66=T
id.
C
3
H
6
+ CH
3
248
! suie 1:19 10
 13
e
 3260=T
Kinsman et Roscoe 1994 [173]
C
3
H
6
+ C
2
H
3
249
! suie 1:2 10
 12
e
 3240=T
Tsang 1991 [226]
C
3
H
7
+ C
2
H
3
250
! suie 1:6 10
 11
Tsang 1988 [225]
C
3
H
7
+ C
2
H
4
251
! suie 3:24 10
 14
e
 3070=T
Kerr et Parsonage 1972 [172]
C
3
H
7
+ C
2
H
5
252
! suie 3:3 10
 11
Tsang 1988 [225]
C
3
H
7
+ C
3
H
7
253
! suie 1:7 10
 11
id.
C
3
H
8
+ CH
254
! suie + H 1:9 10
 10
e
240=T
Baulch et al. 1992 [119]
C
4
H + C
2
H
2
255
! suie + H 2:9 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)/3
C
4
H
2
+ C
2
H
256
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)
C
4
H
2
+ C
4
H
257
! suie + H 2:9 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)/3
C
4
H

2
+ C
2
H
2
258
! suie + 2 H 3:5 10
 13
Seki et al., 1986 &
Zwier et Allen 1996 [213, 239]
C
4
H

2
+ C
2
H
4
259
! suie + 2 H 4:2 10
 13
Zwier et Allen 1996 [239]
C
4
H

2
+ CH
3
C
2
H
260
! suie + 2 H 1:6 10
 13
id.
C
4
H

2
+ CH
3
C
2
H
261
! suie + CH
3
+ H 2:3 10
 13
id.
C
4
H

2
+ CH
3
C
2
H
262
! suie + C
2
H
2
2:5 10
 13
id.
C
4
H

2
+ CH
3
C
2
H
263
! suie + C
2
H
3
8:7 10
 14
id.
C
4
H

2
+ C
3
H
6
264
! suie + 2 H 1:6 10
 13
id.
C
4
H

2
+ C
3
H
6
265
! suie + CH
3
+ H 4:1 10
 13
id.
C
4
H

2
+ C
3
H
6
266
! suie + C
2
H
2
2:5 10
 13
id.
C
4
H

2
+ C
3
H
6
267
! suie + C
2
H
3
4:9 10
 14
id.
C
4
H

2
+ C
4
H
2
268
! suie + 2 H 1: 10
 12
id.
C
4
H

2
+ C
4
H
2
269
! suie + C
2
H
2
8:2 10
 13
id.
C
4
H
4
+ C
4
H
4
270
! suie 7:25 10
 14
e
 9261=T
Lungard et Heicklen 1984 [183]
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Reactions Vitesses References
C
4
H
6
+ CH
3
271
! suie 1:35 10
 13
e
 2063=T
Kerr et Parsonage 1972 [172]
C
4
H
6
+ C
2
H
3
272
! suie 2:45 10
 12
T
 0:17
e
 1630=T
Westmoreland et al. 1989 [231]
C
4
H
10
+ CH
273
! suie 4:4 10
 10
e
28=T
Baulch et al. 1992 [119]
C
4
H
10
+
3
CH
2
274
! suie 4:3 10
 12
Halberstadt et Crump 1973 [157]
N(
4
S) + C
2
H
6
275
! suie 4: 10
 16
Aleksandrov et al. 1990 [115]
CN + C
2
H
4
276
! suie + H 9:14 10
 13
T
0:7
e
 28=T
Sims et al. 1993 &
Monks et al. 1993 [216, 188]
CN + C
2
N
2
277
! suie 2:19 10
 21
T
2:7
e
 325=T
Yang et al. 1992a [233]
HCN + C
2
H
3
278
! suie + H 1: 10
 12
e
 900=T
Monks et al. 1993 [188]
C
3
N + C
2
H
2
279
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)
C
3
N + C
2
H
4
280
! suie + H 7:8 10
 11
e
134=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
4
)
C
3
N + C
4
H
2
281
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)
C
3
N + HC
3
N
282
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)
HC
3
N + C
2
H
283
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)
HC
3
N + C
4
H
284
! suie + H 8:6 10
 16
T
1:8
e
474=T
Analogie, k(C
2
H + C
2
H
2
)/3
4.5.3 Reactions chimiques liees a C
2
H
2

Tableau 4.7 { Liste des reactions liees a C
2
H
2

Reactions Vitesses References
C
2
H
2
+ h
285
! C
2
H

2
 < 150nm : 0:6;other : 0:82 Complementaire de R5 et R6
C
2
H

2
286
! C
2
H
2
Limite superieure: 1000 s
 1
Lisy et Klemperer 1980 &
Zwier et Allen 1996 [182, 239]
C
2
H

2
+ N
2
287
! C
2
H
2
+ N
2
Limite superieure: 1:4 10
 15
Wendt et al., 1979 &
Zwier et Allen 1996 [230, 239]
C
2
H

2
+ C
2
H
2
288
! C
4
H
2
+ 2 H 3:5 10
 13
Seki et al., 1986 &
Zwier et Allen 1996 [213, 239]
C
2
H

2
+ C
4
H
2
289
! suie + 2 H 1:8 10
 12
Analogie, k(C
4
H

2
+ C
4
H
2
)
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Chapitre 5
Le modele photochimique de base:
une dimension
5.1 Description du modele
Ce modele photochimique a une dimension a ete concu et developpe par Dominique Tou-
blanc (Toublanc et al., 1995 [104]). Au cours de cette these, il a juste ete modie de
maniere a prendre en compte le champ de rayonnement calcule avec le modele de trans-
mission du ux a trois dimensions (Chapitre 3) et a tenir compte de la latitude (Para-
graphe 5.2). Nous nous attachons ici a le passer en revue, car ce modele sert de base au
modele photochimique a deux dimensions developpe au Chapitre 6.
Pour chaque espece contenue dans le modele, celui-ci prend en compte toutes les reac-
tions chimiques et de photodissociation la concernant, et resout l'equation de continuite
dependant du temps en incluant la diusion moleculaire et turbulente de cette espece, sur
130 niveaux verticaux de 10 km d'epaisseur.
5.1.1 Aspects physiques
Diusion verticale
Cette diusion regroupe deux phenomenes distincts: la diusion moleculaire et la diusion
verticale turbulente. L'atmosphere etant composee essentiellement d'azote moleculaire, les
coecients de diusion moleculaire sont pris par rapport a ce gaz [102]. Pour tenir compte
des mouvements verticaux dus au transport turbulent ou de grande echelle, les modeles
a une dimension ont recours a un coecient de diusion (Hunten, 1975 [41]). Le prol
de celui-ci en fonction de l'altitude est choisi pour reproduire au mieux les observations
qui peuvent e^tre faites a dierents niveaux dans l'atmosphere. Dans le cas de Titan, les
observations de HCN dans la stratosphere et les observations du taux de methane vers
1000 km d'altitude servent de contraintes pour etablir le prol de ce coecient. Toublanc
et al. (1995) et Lara et al. (1996) [104, 50] ont discute dierents prols gra^ce a leurs
modeles respectifs. La dierence entre les deux prols preconises est faible (facteur 2 sous
l'homopause). Dans le cadre de ce chapitre, nous allons montrer que cette simple repre-
sentation du transport ne permet pas de decrire correctement les echanges latitudinaux
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ayant lieu dans l'atmosphere et inuancant largement la composition stratospherique. Le
choix du coecient etant fonde, dans les modeles a une dimension, sur la comparaison aux
observations dans la stratosphere, il n'a ici que peu d'importance. Le choix du prol decrit
par Toublanc et al. (1995) [104] (Figure 5.1) permet, avec le schema chimique utilise, une
comparaison satisfaisante aux observations stratospheriques, et il a ete adopte pour notre
travail. Le Chapitre 6 consacre au modele photochimique a deux dimensions reviendra
sur les phenomenes de transport.
Figure 5.1 { Prol du coecient de diusion turbulente utilise dans le modele a une
dimension (Toublanc et al., 1995), ainsi que du coecient de diusion moleculaire du
methane dans l'azote (Unite: cm
2
.s
 1
).
Condensation
Au niveau de la tropopause, de nombreux composes atteignent leur pression de satu-
ration, et condensent. Les lois reliant la pression de vapeur saturante d'un corps a la
temperature ne sont pas toutes connues avec precision aux temperatures tropospheriques
de Titan. Celles qui ont ete utilisees sont donnees dans le Tableau 5.1. Certaines de ces
relations necessitent une extrapolation importante pour les temperatures stratospheriques
et tropospheriques, et sont donc tres incertaines.
Pour modeliser ce piege froid, nous utilisons un traitement simple: tous les constituants de
l'atmosphere sont contraints de rester a des pressions partielles inferieures a leur pression
de saturation. Dans leur modele, Lara et al. (1996) [50] ont utilise une modelisation plus
sophistiquee: les taux de condensation sont calcules en suivant la methode decrite par
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Tableau 5.1 { Pressions de vapeur saturante: log
10
P
s
Corps Expression Domaine de Ref.
temperature (K)
CH
4
4.42507 - 1165560.7/T
4
+ 115352.19/T
3
67-90.65 [68, 174]
- 4055.6016/T
2
- 453.92414/T
CH
4
3.901408 - 154567.02/T
3
90.65-111.65 [68, 174]
+ 1598.8512/T
2
- 437.54809/T
C
2
H
2
6.09748 - 1644.1/T + 7.2333 log
10
(1000/T) 80-145 [68]
C
2
H
4
1.5477 - 1038.1 (1/T - 0.011) < 89 [68, 2]
+ 16537 (1/T - 0.011)
2
8.724 - 901.6/(T - 2.555) 89-104 [68, 2]
50.79 - 1703/T - 17.141 log
10
T 104-120 [68, 2]
6.74756 - 585/(T -18.16) 120-155 [68, 2]
C
2
H
6
10.01 - 1085/(T - 0.561) 30-90 [68, 80]
C
3
H
4
5.5206 - 1374.76/T + 1.2665 log
10
T 162-200 [50]
C
3
H
6
8.13809 - 1150.12/T > 88 [238]
C
3
H
8
8.16173 - 1176/T 105-165 [68, 238]
C
4
H
2
5.3817 - 3300.5/T + 16.63415 log
10
(1000/T) 127-249 [68]
C
4
H
4
6.953 - 957/(T - 43.15) 200-300 [207]
C
4
H
6
8.032581 - 1441.42/T 181-282 [68, 211]
C
4
H
10
8.446 - 1461.2/T 128-196 [68, 238]
HCN 8.6165 - 1516.5/(T - 26.2) 202-260 [2]
HC
3
N 36.725 - 2749.46/T - 10.46 log
10
T 160-210 [121]
C
2
N
2
7.454 - 1832/T 177-196 [49]
Unites: atm pour CH
4
, mm Hg pour les autres).
Romani et al. (1993) [81], utilisant la croissance des cristaux. Avec cette methode, ces
auteurs concluent qu'hormis CH
4
, aucun corps ne semble avoir une sursaturation notable.
Ceci justie le traitement simple que nous utilisons. Pour le cas du methane, nous avons
la possibilite d'introduire un facteur de sursaturation, inuencant ainsi sa fraction molaire
au-dessus de la tropopause. Nous utilisons pour les resultats presentes un facteur de 1,2
(pour un taux de methane de 2%).
5.1.2 Conditions aux limites
La photodissociation du methane durant quelques milliards d'annees pose un probleme
de renouvellement pour conserver le taux actuel de methane dans l'atmosphere. Plu-
sieurs hypotheses sont avancees: une evolution periodique de l'atmosphere avec un apport
de methane occasionnel (episode volcanique, source exterieure...) [56, 57], ou une source
continue de methane a la surface (ocean (hypothese pluto^t ecartee a l'heure actuelle),
lacs, reservoirs sous la surface...) [58, 91, 64]. La mission Cassini-Huygens pourra peut-
e^tre apporter des elements de reponse a cette importante question. En ce qui concerne le
modele photochimique, les echelles de temps considerees sont trop courtes pour que choi-
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sir une hypothese soit indispensable. Toutefois, nous compensons la photodissociation du
methane (et sa condensation dans la troposphere) par un apport a la surface sous forme
de ux additionnel. Pour l'azote, la perte relative au cours du temps est moindre et la
compensation des pertes par photodissociation est negligeable dans le modele photochi-
mique.
En haut de l'atmosphere, deux phenomenes sont egalement pris en compte par l'introduc-
tion d'un ux: l'echappement de Jeans de l'hydrogene atomique et moleculaire et l'apport
d'azote atomique du^ a la dissociation de l'azote moleculaire par les electrons magneto-
spheriques (voir Paragraphe 4.3.3). A ces ux, des etudes faites par Dominique Toublanc
sur un modele photochimique a une dimension incluant l'ionosphere (Galand et al., 1999
[30]) semblent montrer qu'il serait possible d'ajouter un ux d'acetylene (C
2
H
2
) produit
par des reactions mettant en jeu les ions de la thermosphere. Cela n'est pour le moment
pas pris en compte.
5.1.3 Schema numerique
Le schema numerique utilise est decrit en detail dans la these de Dominique Toublanc [102]
et dans Toublanc et al. (1995) [104]. Nous ne reprendrons ici que le principe. Le systeme
d'equations de continuite decrivant l'evolution des especes chimiques est construit de la
facon suivante:
@y
i
@t
=  
1
n
div(
i
) +
P
i
n
  L
i
y
i
(5.1)
ou n
i
est la densite de l'espece i (cm
 3
), n est la densite de l'atmosphere (cm
 3
), et
y
i
= n
i
=n est la fraction molaire de l'espece i. Les fractions molaires sont les variables que
nous suivront tout au long de ce travail. 
i
est le ux de l'espece i (transport), P
i
est le
taux de production chimique (cm
 3
.s
 1
) et L
i
est le taux de destruction chimique (s
 1
).
Le ux 
i
(diusion verticale) est donne par l'equation

i
=  (K +D
i
)
"
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i
dr
+
n
i
T
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#
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i

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H
+
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
; (5.2)
avec K le coecient de diusion turbulente (cm
2
.s
 1
), D
i
le coecient de diusion mole-
culaire dans l'azote (cm
2
.s
 1
),H etH
i
les hauteurs d'echelle pour la pression et la pression
partielle de l'espece i (cm).
Le systeme d'equations dierentielles fonction du temps est linearise par une methode
de Crank-Nicholson puis resolu en utilisant la methode LU d'inversion matricielle. Cette
methode est precise a l'ordre 2. Le pas d'integration initial est xe a 10
 7
s, puis est
reajuste apres chaque iteration.
5.2 Inuence de la latitude
La version du modele dont nous discuterons les resultats dans ce paragraphe est celle
adaptee pour calculer les prols de composition pour une latitude donnee, en suivant le
cycle des saisons. Les coecients de photodissociation des especes prises en compte sont
recalcules en permanence, de maniere a suivre l'evolution du ux actinique au cours du
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Figure 5.2 { Coecients de photodissociation de HCN, HC
3
N et C
2
N
2
au solstice d'hiver,
a l'equateur (valeurs hautes) et a 70

N (valeurs basses).
temps. Ces resultats ont ete obtenus avant d'avoir denitivement arre^te la photochimie,
celle utilisee lors de ces calculs diere donc en certains points de celle presentee au Cha-
pitre 4. Toutefois, l'utilisation de celle-ci ne remettrait pas en cause les conclusions de
ce paragraphes, qui concernent le comportement de la composition en fonction de la lati-
tude, comportement lie a la representation du champ ultraviolet et a celle de la dynamique
atmospherique.
5.2.1 L'hiver a haute latitude
An d'expliquer l'enrichissement en nitriles des hautes latitudes au printemps (observe par
Voyager dans l'hemisphere nord), Yung proposa en 1987 [113] une hypothese selon laquelle
les nitriles, en hiver, continueraient d'e^tre produits a haute altitude (zone encore eclairee
par le soleil), seraient transportes dans la stratosphere ou la nuit polaire les protegeraient
de la photodissociation (voir Paragraphe 1.2.3). An d'explorer cette hypothese, nous
avons tout d'abord compare le comportement des coecients de photodissociation de
HCN (source des radicaux CN), de HC
3
N et de C
2
N
2
en hiver entre l'equateur et 70

N
(Figure 5.2).
On peut voir sur cette gure qu'eectivement, les deux latitudes presentent des prols
dierents: aux altitudes stratospheriques (70 - 250 km environ), la dierence entre 70

N
et l'equateur est plus importante qu'aux altitudes mesospheriques (300-500 km environ).
Ceci tendrait a renforcer l'idee qu'a hautes latitudes, les basses altitudes peuvent e^tre
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enrichies. Toutefois, il faut remarquer egalement que dans la mesosphere, le taux de pho-
todissociation de HCN est beaucoup plus faible a haute latitude, ce qui peut conduire a
une moindre production des nitriles a ces altitudes.
Pour savoir si ce comportement peut e^tre a l'origine de l'enrichissement observe, il faut
maintenant explorer l'aspect dynamique du probleme. Le transport simple vers la basse
atmosphere d'especes synthetisees plus haut sut-il, ou doit-on chercher une explication
plus complexe mettant en jeu une dynamique a deux (voire trois) dimensions? Le modele
photochimique a une dimension permet d'avancer des premiers elements de reponse.
5.2.2 Resultats
Le modele photochimique a ete utilise a dierentes latitudes, sur plusieurs annees de
Titan, jusqu'a obtention d'oscillations regulieres et repetitives pour tous les composes. La
composition est obtenue pour les deux solstices et les deux equinoxes, comme fonction de
la latitude. Le comportement saisonnier et latitudinal est similaire pour tous les composes.
Oscillations saisonnieres
L'oscillation des coecients de photodissociation induit des oscillations dans la composi-
tion de l'atmosphere jusque dans la haute stratosphere. L'amplitude de ces oscillations est
d'autant plus grande que la latitude est elevee. La Figure 5.3 presente les prols de C
2
H
2
et HCN a 70

N en fonction de la saison. Au-dessous d'environ 200 km, la composition a
une latitude donnee n'est plus aectee par le cycle saisonnier. Ainsi, deux latitudes syme-
triques ont, si l'on en croit ce modele, la me^me composition dans la basse stratosphere,
tout au long de l'annee. Ceci est en contradiction avec les observations de la sonde Voya-
ger I, ou les hautes latitudes sortant de l'hiver presentent dans la basse stratosphere une
composition clairement dierente de l'autre hemisphere. Il y a donc dans les observations
une assymetrie entre printemps et automne que ne reproduit pas ce modele.
Variations latitudinales
Dans ce paragraphe, les variations latitudinales de la composition produites par le modele
a l'equinoxe de printemps sont comparees a celles observees par Voyager I. La Figure 5.4
presente les prols de C
2
H
2
et HCN a l'equateur, 70

N et 70

S, pour la basse atmo-
sphere. Les observations Voyager a l'equateur et a 70

N y sont inscrites pour comparaison
(Coustenis et Bezard, 1995 [15]).
Trois observations peuvent e^tre faites a partir de cette gure:
(1) Les variations latitudinales sont symetriques par rapport a l'equateur dans la basse
stratosphere, ainsi qu'il a deja ete vu dans le paragraphe precedent.
(2) Il y a un enrichissement relatif de la basse stratosphere (par rapport a la mesosphere)
pour 70

N, sortant de l'hiver. Ceci est coherent avec l'hypothese emise par Yung
ainsi qu'avec les resultats discutes au Paragraphe 5.2.1. Cet aspect est general pour
tous les composes, dans ce modele.
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Figure 5.3 { Comportement saisonnier de (a) C
2
H
2
et (b) HCN a 70

N.
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Figure 5.4 { Comportement latitudinal de (a) C
2
H
2
et (b) HCN a l'equinoxe de printemps
nord. Les cadres representent les observations Voyager a l'equateur et a 70

N (Coustenis
et Bezard, 1995 [15]).
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(3) Cet enrichissement relatif de la basse stratosphere pour les hautes latitudes a pour
consequence de maintenir leur composition stratospherique a des taux comparables
a ceux de l'equateur, malgre un net appauvrissement de la mesosphere.
Conclusion
Ce modele a une dimension ne peut donc pas expliquer les variations de composition ob-
servees par Voyager, malgre le traitement realiste du ux ultraviolet. Dans ce modele, le
transport des composes n'est modelise que par un coecient de diusion turbulente, dont
le prol est maintenu constant en toutes circonstances. Il semble donc qu'il soit necessaire
de prendre en consideration des phenomenes de transport plus complexes pour reproduire
les observations. Les travaux de ce chapitre completent la publication deja citee au Cha-
pitre 3 et reproduite en annexe (page 161): Actinic uxes in Titan's atmosphere,
from one to three dimensions: Application to high-latitude composition, Se-
bastien Lebonnois et Dominique Toublanc, Journal of Geophysical Research, vol. 104, n

E9, pp. 22025{22034, septembre 1999.
Dans le chapitre suivant, les eorts de modelisation ont ete poursuivis dans le sens d'un
modele photochimique a deux dimensions (altitude-latitude), prenant en compte le trans-
port des especes par la dynamique atmospherique de grande echelle telle qu'elle a pu e^tre
entrevue gra^ce a un modele de circulation generale.
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Chapitre 6
Le modele photochimique a deux
dimensions
6.1 Presentation
An d'explorer l'importance d'une bonne representation des phenomenes de transport
dans la basse atmosphere sur la comprehension des variations latitudinales de composition
observees par Voyager, nous avons entrepris de developper un modele photochimique a
deux dimensions (altitude-latitude) dont le principal avantage est de pouvoir inclure de
facon plus realiste le transport des especes chimiques par la dynamique a grande echelle,
telle qu'elle peut e^tre decrite par un modele de circulation generale. Ce nouveau modele
est construit sur les me^mes bases que le modele a une dimension presente precedemment.
La modelisation du transport dans la basse atmosphere a un impact tres important sur la
composition, aussi bien sur le plan des prols verticaux que sur les variations latitudinales
dans la zone correspondant aux observations de Voyager I.
6.2 Dynamique atmospherique et processus de trans-
port
6.2.1 Changement de point de vue
Dans les modeles photochimiques a une dimension, le transport des especes par la dyna-
mique atmospherique doit e^tre parametre. Le melange vertical est alors pris en compte
gra^ce au formalisme de la diusion, en utilisant un coecient de diusion dite
<<
turbu-
lente
>>
, dependant de l'altitude. Le prol vertical de ce coecient K
v
doit e^tre regle en
fonction des observations faites sur la composition de l'atmosphere consideree (voir par
exemple Hunten, 1975 [41]). Cependant, il faut bien garder a l'esprit que ce coecient
ad-hoc cache un grand nombre de phenomenes physiques de transport, ce qui limite gran-
dement les performances des modeles a une dimension lorsque ces phenomenes deviennent
complexes. Dans le cas de la basse atmosphere de Titan, l'etude comparative realisee par
Lara et al. (1996) [50] sur dierents prols deK
v
resume bien les limites de cette approche:
en eet, ces auteurs montrent clairement qu'il ne leur est pas possible de reproduire toutes
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les valeurs observees avec un seul prol vertical de ce coecient. Me^me si on peut argu-
menter que la chimie peut e^tre en cause, le probleme mis en evidence dans cet article est
bien reel. De plus, et nous l'avons bien vu dans le precedent chapitre, cette approche rend
vaine toute tentative de modelisation de phenomenes mettant en jeu des echanges hori-
zontaux, comme les variations latitudinales de la composition stratospherique observees
par Voyager.
Dans le cadre du modele photochimique a deux dimensions developpe dans ce chapitre,
nous avons introduit une description de la circulation generale dans la basse atmosphere
(z < 500 km: troposphere, stratosphere et mesosphere), ce qui permet un traitement
beaucoup plus realiste du transport des especes chimiques. L'inuence du coecient K
v
sur la composition stratospherique est alors grandement reduite, le contro^le des variations
verticales comme horizontales de la composition etant desormais assure par la circulation
generale.
6.2.2 Circulation meridienne
La dynamique de la stratosphere de Titan a ete etudiee gra^ce au modele de circulation
generale du L.M.D. (Hourdin et al., 1995 [39]), ainsi que par Tokano et al. tres recemment
(1999) [97]. Pour des raisons pratiques et de stabilite numerique, il n'etait pas facile
d'utiliser dans notre modele les vents directement issus de ces modeles. Nous en avons
donc reconstruit une description analytique plus commode, respectant les caracteristiques
des circulations obtenues par les GCM.
La circulation meridienne moyenne obtenue par le GCM du L.M.D. correspond a une cel-
lule de Hadley allant d'un po^le a l'autre, avec ascendance en ete et subsidence en hiver. Au
moment de l'equinoxe, l'ascendance se deplace vers l'autre po^le. Durant ce renversement
de la circulation, les vents perdent de leur vigueur (vitesses divisees par un facteur de
l'ordre de trois). Ainsi, a l'equinoxe, deux cellules de Hadley sont presentes, avec l'ascen-
dance a l'equateur et les subsidences aux po^les. Dans le cas du modele de Tokano et al., la
circulation obtenue est tres similaire. Toutefois, lorsque des conditions asymetriques sont
prises en compte au niveau des taux de refroidissement (aerosols, composition chimique),
le moment du renversement de la circulation est dephase par rapport a l'equinoxe, d'envi-
ron une demi-saison. La duree du renversement est alors plus courte. Nous avons reproduit
la position approximative de l'ascendance au cours du temps pour ces deux modeles dans
la Figure 6.1.
Cependant, le modele du L.M.D. predit egalement une forte activite d'ondes planetaires
(en particulier autour du niveau p  1 mbar), dont le ro^le essentiel est de redistribuer
du moment cinetique vers l'equateur. Ces ondes transitoires horizontales ne sont pas
representees dans la description analytique de la circulation axisymetrique. Pourtant, elles
jouent su^rement un ro^le dans le transport des especes chimiques. Le melange horizontal du^
a ces ondes doit donc aussi e^tre parametre. Nous avons pour cela introduit une diusion
horizontale, dont le coecient K
h
est estime a partir du transport horizontal de moment
cinetique par les transitoires.
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Figure 6.1 { Latitude du bord ascendant des cellules de Hadley en fonction de la longitude
solaire. La ligne continue represente le cas d'un renversement a l'equinoxe (modele de
Hourdin et al., 1995). Dans le cas represente par la ligne pointillee (Tokano et al., 1999),
le renversement intervient sur une duree plus courte, avec une demi-saison de retard sur
l'equinoxe.
6.2.3 Vents synthetiques
Le point de depart de la reconstruction des vents est un prol moyen de la composante
verticale de la vitesse, obtenue par le GCM: w
0
(z). Le GCM n'allant pas plus haut que
300 km, nous avons extrapole w
0
(z) de maniere a faire decro^tre cette vitesse exponentiel-
lement vers zero a 500 km. Le prol w
0
(z) utilise est indique Figure 6.2a. Le deplacement
de masse correspondant (exprime en kg.s
 1
) est calcule a l'aide de m
0
(z), qui est la masse
moyenne d'un element de volume du modele a l'altitude z:
w
m
(z) = w
0
(z)
m
0
(z)
z
; (6.1)
ou z est le pas vertical (10 km). Ce prol est presente Figure 6.2b.
Pour synthetiser les variations latitudinales et saisonnieres de la vitesse verticale, nous
avons construit un facteur dependant du temps et de la latitude, f(
i
; L

), ou 
i
est
la latitude d'un point donne de la grille et L

est la longitude solaire. Ce facteur est
sinusoidal, variant de 1 au po^le ascendant a -1 au po^le descendant. Pendant le renversement
de la cellule de Hadley, f(
i
; L

) se decompose en deux sinusoides, dont le point maximum
suit la latitude de l'ascendance, 
A
. La forme generale de f se presente donc ainsi:

i
> 
A
: f(
i
; L

) = cos
h


i
 
A

A
 
N
i
(6.2)

i
< 
A
: f(
i
; L

) = cos
h


A
 
i

A
+
N
i
; (6.3)
92 CHAPITRE 6. LE MOD

ELE PHOTOCHIMIQUE

A DEUX DIMENSIONS
Figure 6.2 { (a) Prol de w
0
(z) utilise dans la synthese articielle des vents meridiens.
(b) Prol du deplacement de masse vertical correspondant.
ou 
N
= 80

est la latitude du point de grille correspondant au po^le nord. Lorsque

A
6= 
N
, f(
A
) est double pour assurer la conservation de la masse. An de reproduire
l'aaiblissement de la vitesse des vents pendant le renversement, le facteur f decro^t pour
atteindre un minimum lorsque la latitude ascendante est l'equateur (un tiers de sa valeur
du solstice). La composante verticale du deplacement de masse en tout point de la grille
est nalement obtenue par
w
m
(
i
; z; L

) = f(
i
; L

)w
0
(z)
m
0
(z)
z
: (6.4)
La composante meridienne du deplacement de masse v
m
(
i
; z; L

) est ensuite calculee
par conservation de la masse (la divergence du deplacement de masse doit e^tre nulle pour
chaque point de la grille).
La fonction de courant pour cette circulation synthetique, calculee par
	(
i
; z; L

) =
1
X
z
v
m
(
i
; z
0
; L

); (6.5)
est representee sur la Figure 6.3 pour le solstice (hiver nord) et au moment du renverse-
ment. Cette gure doit e^tre comparee aux resultats du GCM: la Figure 6 de Hourdin et
al. (1995) est reproduite Figure 6.4. Le cur de la cellule de Hadley mesospherique etant
situe au-dessous de 300 km, la forme de l'extrapolation realisee pour w
0
(z) entre sa valeur
maximale et 500 km n'a que peu d'inuence sur la structure atmospherique.
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Figure 6.3 { Fonctions de courant des vents meridiens reconstruits, en 10
9
kg.s
 1
. La
rotation est directe pour les lignes continues, dans le sens des aiguilles d'une montre pour
les pointilles. (a) Renversement saisonnier et (b) solstice d'hiver nord.
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Figure 6.4 { Fonctions de courant des vents meridiens issus du GCM (moyenne zonale),
en 10
9
kg.s
 1
, pour (a) le solstice d'hiver nord et (b) l'equinoxe de printemps. Figure
reproduite de la Figure 6 de Hourdin et al., 1995 [39].
94 CHAPITRE 6. LE MOD

ELE PHOTOCHIMIQUE

A DEUX DIMENSIONS
A partir des deplacements de masse w
m
(
i
; z) et v
m
(
i
; z) au solstice, nous avons egale-
ment calcule les valeurs quadratiques moyennes w(z) et v(z) des composantes verticale et
meridienne de la vitesse:
w(z) =
2
4
1
N

X

i
 
w
m
(
i
; z)
z
m(
i
; z)
!
2
3
5
1=2
et (6.6)
v(z) =
2
4
1
N

X

i
 
v
m
(
i
; z)
(R
T
+ z)
m(
i
; z)
!
2
3
5
1=2
; (6.7)
ou m(
i
; z) est la masse d'un element de volume,N

= 17 est le nombre de latitudes dans
le modele,  = 10

est la largeur en latitude d'un point de grille et R
T
est le rayon
de Titan. Les prols verticaux de w(z) (en mm.s
 1
) et de v(z) (en m.s
 1
) sont presentes
dans la Figure 6.5.
Figure 6.5 { Prols verticaux des vents reconstruits: moyennes quadratiques (selon la
latitude) des composantes meridienne v (ligne continue, en m.s
 1
) et verticale w (ligne
pointillee, en mm.s
 1
) de la vitesse.
6.2.4 Diusion turbulente horizontale
Le melange horizontal des especes chimiques par les ondes transitoires a ete introduit
sous la forme d'une diusion horizontale. Le ux entre deux elements de volume adjacents
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(latitudes  et + 1, distance radiale r xee) est

+
1
2
=  
nK
h
r
 
@y
@
!
+
1
2
; (6.8)
ou K
h
est le coecient de diusion turbulente horizontale. Le terme de divergence entrant
dans le systeme d'equations de continuite est evalue par
y
t
=
1
r
2
cos
2
"
K

h
+K
+1
h
2
cos(+
1
2
) (y
+1
  y

) +
K

h
+K
 1
h
2
cos( 
1
2
) (y
 1
  y

)
#
: (6.9)
L'evaluation du coecient K
h
n'est pas immediate, il nous a donc fallu faire un certain
nombre d'hypotheses. Dans un premier temps, K
h
a ete considere comme uniforme en
latitude. Ensuite, nous avons evalue de maniere grossiere ce coecient par l'intermediaire
du transport de moment cinetique par les ondes transitoires jv
0

0
j:
K
h

jv
0

0
jR
T

; (6.10)
ou  est le moment cinetique et R
T
le rayon de Titan. Nous obtenons ainsi le prol de
K
h
en fonction de l'altitude dans la stratosphere. Ce prol, extrapole pour des altitudes
superieures, est presente Figure 6.6. Les travaux recents de David Luz (Observatoire de
Lisbonne) en collaboration avec Frederic Hourdin sur ce sujet devraient permettre dans
un proche avenir d'ameliorer nettement l'evaluation de ce coecient.
6.2.5 Diusion turbulente verticale
L'introduction de la representation directe du transport par la dynamique de grande
echelle dans la basse atmosphere a nettement reduit l'inuence de la diusion turbulente
verticale. Toutefois, le coecientK
v
reste incontournable pour la modelisation de la haute
atmosphere (z > 500 km) et conserve un ro^le important dans les echanges qui s'operent
au milieu de l'atmosphere. Le prol de ce coecient donne dans Toublanc et al. (1995),
rappele dans la Figure 6.6, permet de reproduire le taux de methane deduit par Smith
et al. (1982) [89]. Nous avons donc continue a l'utiliser. Le manque de connaissances
sur la moyenne atmosphere (300-600 km) ne permet pas de raner ce choix. Dans la
thermosphere, la nouvelle analyse des donnees Voyager I/UVS par Vervack et ses col-
laborateurs [107, 108] apporte de nouvelles contraintes sur la composition. Cependant,
nous n'avons utilise ces resultats tres recents que dans une simulation preliminaire, pour
laquelle nous avons seulement multiplie le prol de K
v
par 10, sans chercher a l'aner
(voir Paragraphe 6.4.2).
6.2.6 Echelles de temps
An de se faire une premiere idee de l'importance relative de ces trois modes de transport,
les echelles de temps correspondantes ont ete evaluees en fonction de l'altitude. Pour le
transport vertical, la dimension caracteristique est l'echelle de hauteur H(z) =
k
B
T (z)
g(z)M
, ou
k
B
est la constante de Boltzman, g(z) le champ gravitationnel et M la masse moleculaire
moyenne. Pour le transport horizontal, la dimension caracteristique utilisee est la distance
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Figure 6.6 { Prol du coecient de diusion turbulente horizontale K
h
, evalue a partir
des resultats du GCM (Hourdin et al., 1995). Sont rappeles le coecient de diusion
verticale K
v
utilise dans le modele a une dimension, ainsi que le coecient de diusion
moleculaire du methane dans l'azote (Unite: cm
2
.s
 1
).
po^le-equateur L  4000 km. Les echelles de temps sont alors evaluees pour la diusion
par

K
v
=
H
2
K
v
et 
K
h
=
L
2
K
h
; (6.11)
ou les indices v et h signient vertical et horizontal, et pour le transport par les vents par

V
v
=
H
w
et 
V
h
=
L
v
; (6.12)
ou w et v sont les moyennes quadratiques selon la latitude des composantes verticale et
meridienne de la vitesse du vent, a une altitude donnee (voir Figure 6.5). Ces echelles
de temps sont presentees en fonction de l'altitude dans le Tableau 6.1 en unites TY,
TY = 9,4710
8
s etant la duree d'une annee de Titan.
Dans toute la basse atmosphere ou les vents ont ete introduits (z < 500 km), les courtes
echelles de temps de la dynamique semblent indiquer que le transport par les vents est le
processus dominant. Les consequences seront donc importantes sur les distributions des
composes, en particulier sur les prols verticaux. La diusion horizontale n'a un temps
caracteristique comparable a celui du vent meridien que dans la basse stratosphere, region
ou les ondes transitoires sont les plus presentes dans le GCM a trois dimensions. La
diusion verticale presente dans la mesosphere un temps caracteristique de l'ordre de
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Tableau 6.1 { Echelles de temps dynamiques  , en annees de Titan (9,4710
8
s).
Vents Vents Diusion Diusion Altitude
Horizontaux Verticaux Horizontale Verticale (km)
Turbopause 0,008  800
Haute atmosphere 2,5
Mesopause 0,1 0,1 2 0,04  550
Mesosphere 0,04 0,01 2
Stratopause 0,1 0,01 2 0,3  250
Stratosphere 2
Tropopause 4 1 10 6  50
Troposphere 4 1 6
celui des vents verticaux, cette region intermediaire qui reste tres meconnue sert donc de
transition entre ces deux modes de transport.
6.3 Details du modele
Ce modele photochimique utilise une grille de 130 niveaux en altitude (10 km d'epaisseur)
par 17 latitudes (10

de largeur) centrees sur 80

N a 80

S. Comme dans le cas du modele
a une dimension, la grille en altitude ne permet pas une representation correcte de la
troposphere. Toutefois, l'objectif principal est plus particulierement la stratosphere, ou la
discretisation est susante (environ 4 niveaux par echelle de hauteur). Comme indique au
Paragraphe 3.3.2, plusieurs iterations ont ete necessaires entre le calcul du ux ultraviolet
(a partir de la composition equatoriale issue du modele photochimique), et les simulations
photochimiques (utilisant le ux ultraviolet) pour rendre l'ensemble coherent.
Le prol de temperature (Figure 1.1) est xe independamment de la latitude et du temps.
Dans les simulations de la circulation generale de l'atmosphere (troposphere et strato-
sphere) de Titan de Hourdin et al. (1995) [39], comme dans les variations latitudinales de
la temperature calculees a partir des spectres observes par Voyager I/IRIS aux niveaux
0,4 et 1 mbar (Flasar et Conrath, 1990; Coustenis et Bezard, 1995 [28, 15]), les variations
de la temperature ont une amplitude maximale d'environ 15 K. Ces variations n'ayant
que peu d'inuence sur les taux des reactions chimiques, nous les avons negligees. Cette
incertitude ne fait que s'ajouter aux incertitudes beaucoup plus importantes liees aux
valeurs d'un bon nombre de vitesses de reaction.
Les deux variations saisonnieres imposees sont celles du ux ultraviolet et du champ de
vitesse du vent (entre la surface et 500 km d'altitude). Les conditions aux limites ainsi
que la condensation sont traitees de la me^me facon que dans le modele a une dimension.
Les parametres ajustables du modele sont: la force des vents (de maniere globale), la
phase du renversement saisonnier par rapport a l'equinoxe et le niveau des coecients de
diusion verticale et horizontale (le prol dans son ensemble de l'un ou de l'autre peut
e^tre multiplie par un facteur xe). Les valeurs de reference de ces parametres sont celles
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decrites precedemment, issues des simulations de Hourdin et al. (1995) et de Toublanc et
al. (1995) (pour K
v
). Nous avons toutefois explore la sensibilite des resultats de ce modele
a ces facteurs (Paragraphe 6.6).
Les equations de continuite sont evaluees pour chaque espece chimique en chaque point
de la grille en incluant aux equations du modele precedent (Equation 5.1) les termes dus
a la diusion horizontale (Paragraphe 6.2.4, Equation 6.9) et au transport par les vents.
Ce terme est calcule en utilisant un schema de transport a volumes nis du second ordre,
avec limitation de pente (Van Leer, 1977; Hourdin et Armengaud, 1999 [106, 37]). Pour ce
calcul, la resolution en latitude est temporairement doublee an de limiter l'impact de la
diusion numerique. Les equations sont alors resolues latitude par latitude selon la me^me
methode que pour le modele a une dimension.
Pour se rapprocher de la methode envisagee dans le cadre du couplage avec le modele
de circulation generale, nous avons code et teste un nouveau schema de resolution. Les
deux variations saisonnieres (champ de ux ultraviolet et champ de vitesse du vent) sont
evaluees a intervalles de temps reguliers, t
c
. L'advection et la diusion horizontale des
especes chimiques sont estimees en moyenne sur t
c
, et ces termes xes D
i
= (@y
i
=@t)
dyn
sont ajoutes aux equations de continuite:
@y
i
@t
=  
1
n
div(
v
i
) +
P
i
n
  L
i
y
i
+D
i
: (6.13)
La mise a l'equilibre chimique est ensuite realisee en faisant evoluer le pas de temps depuis
10
 7
s jusqu'a ce que l'intervalle de temps t
c
soit ecoule. Cette methode permet un
decouplage entre les calculs d'advection et de diusion horizontale (qui seront evalues par
le GCM) et le suivi de l'equilibre chimique. Nous avons teste ce nouveau schema avec un
intervalle t
c
= 10
6
s (ordre de grandeur d'un jour de Titan). Les resultats sont identiques
a ceux obtenus avec le precedent schema, pour des temps de calculs sensiblement egaux.
Nous avons utilise l'un ou l'autre sans distinction.
Les premiers resultats de ce nouveau modele a deux dimensions ont montre la presence vers
500 km d'altitude d'un
<<
nud
>>
dans la composition atmospherique: a cette altitude,
la composition ne depend que peu de la latitude et de la saison. Cette particularite est
liee au modele, puisqu'elle se situe a la limite superieure du transport dynamique (nous y
reviendrons au Paragraphe 6.4.2). Nous l'avons cependant utilisee pour faire une variante
du modele: les temps de calcul etant tres longs, nous avons dans certains cas abaisse le
plafond a 500 km, en imposant comme nouvelle condition aux limites la conservation de
la composition au cours du temps pour cette altitude.
Du fait des temps de calculs tres longs, les simulations ont une duree limitee (de l'ordre
de un a trois ans), ce qui n'est pas completement satisfaisant. Toutefois, pour le develop-
pement de ce modele et dans le cadre d'une premiere approche du ro^le de la dynamique
atmospherique, un certain nombre de resultats peuvent e^tre exploites.
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6.4 Resultats
6.4.1 Photodissociation
Avant d'aborder en detail les resultats de ce modele photochimique a deux dimensions,
c'est a dire la composition obtenue apres une simulation de l'evolution de l'atmosphere
sur quelques annees de Titan (de maniere a avoir des oscillations saisonnieres stables),
simulation que nous qualierons par la suite de reference, il est interessant de regarder ce
qui joue le ro^le moteur dans la complexite de ce systeme chimique: la photodissociation. La
Figure 6.7 presente les coecients de photodissociation (en s
 1
) des principaux composes
observes dans l'atmosphere de Titan, pour des conditions equatoriales (au printemps,
mais a l'equateur ces coecients dependent tres peu de la saison) et pour des conditions
hivernales a 70

de latitude. Il appara^t sur ces graphes que l'eet saisonnier a hautes
latitudes se traduit par une variation en altitude des zones de production et de destruction
photochimiques, avec une amplitude de l'ordre de 200 km au niveau du cercle polaire.
Allene et methylacetylene
Parmi les isomeres de C
3
H
4
, seul le methylacetylene (CH
3
C
2
H) a ete observe dans les
spectres IRIS. Pourtant, allene et methylacetylene ont le me^me comportement chimique
et les modeles anterieurs ont fait intervenir une isomerisation de l'allene vers le methylace-
tylene pour expliquer le niveau plus eleve de ce dernier (voir la discussion a ce sujet dans
Yung et al., 1984 [114]). Les travaux recents de Yves Benilan et ses collaborateurs (Be-
nilan et al., 1999 [122]) sur les sections ecaces d'absorption a faible temperature de ces
corps ont ameliore la connaissance de leurs photodissociations respectives et permettent
de mettre en avant une explication dierente, liee aux plus forts coecients d'absorption
de CH
2
CCH
2
a basses temperatures. Le modele photochimique decrit dans cette these
reprend les valeurs obtenues par ce groupe. La Figure 6.8 conrme la distinction nette
entre les deux isomeres du point de vue de la photodissociation: un ordre de grandeur les
separe dans la stratosphere. Pour ce qui est des fractions molaires obtenues, outre que
CH
3
C
2
H est sous-estime par rapport aux observations Voyager | ce qui laisse supposer
que tous les mecanismes concernant les C
3
H
4
ne sont pas compris | CH
2
CCH
2
est in-
ferieur a CH
3
C
2
H d'un facteur de l'ordre de 4, ce facteur etant plus important vers le
po^le printanier (enrichissement relatif legerement inferieur pour l'allene). Cet ecart est
moins grand que pour les coecients de photodissociation. Sans entrer dans le detail
des mecanismes, ceci est lie au niveau d'hydrogene atomique dans la stratosphere, qui
favorise la production de CH
2
CCH
2
via la reaction C
2
H
3
+ C
3
H
5
(R188). On peut nean-
moins conclure qu'eectivement, ces nouvelles valeurs des sections ecaces d'absorption
a basses temperatures susent a expliquer la plus grande abondance du methylacetylene,
sans faire appel a une hypothetique isomerisation.
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a)
b)
Figure 6.7 { Coecients de photodissociation de divers composes observes dans l'atmo-
sphere de Titan, pour l'equateur (printemps, valeurs superieures) et 70

N (hiver, valeurs
inferieures). (a) N
2
, CH
4
, C
2
H
6
et HCN. (b) C
2
H
2
, C
2
H
4
et C
4
H
2
. Pour repere, sont
egalement indiquees les echelles de temps annuelle (1/TY  110
 9
s
 1
) et journaliere
( 110
 6
s
 1
).
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Figure 6.8 { Coecients de photodissociation de CH
3
C
2
H et CH
2
CCH
2
, pour des condi-
tions equatoriales.
6.4.2 Haute atmosphere
Oscillations saisonnieres
Dans la haute atmosphere (z > 500 km), la photodissociation est le principal moteur de la
photochimie et la composition presente le me^me cycle saisonnier que pour le modele a une
dimension (Paragraphe 5.2.2), avec une amplitude liee a la latitude. La Figure 6.9 montre
ces oscillations a 70

de latitude, pour CH
4
et C
2
H
2
. Le nud que l'on peut voir vers 500
km est une caracteristique commune a toutes les especes chimiques: la composition a cette
altitude semble peu dependante de la latitude ni de la saison. Cette particularite est tres
certainement liee au modele, puisqu'elle se situe a la limite du transport par les vents, la ou
le mode de transport dominant change: sous cette altitude, la composition est contro^lee par
le transport dynamique, et ses oscillations saisonnieres contre-balancent celles imposees
par le ux ultraviolet. L'explication de ce nud est la suivante (voir la Figure 6.9 dans
le cas de l'acetylene): en ete, l'ascendance tend a homogeneiser la composition entre 100
et 400 km a une valeur caracteristique de la basse stratosphere, alors que la production
dans la haute atmosphere est dans une periode intense. Inversement en hiver, il y a peu
de production en haut, mais la subsidence fait augmenter la fraction molaire d'acetylene
dans toutes les regions basses. La zone de stabilite qui resulte de cette opposition de
phase se situe autour de la mesopause, vers la limite superieure des vents pris en compte.
La modelisation de la dynamique dans cette region intermediaire est tres delicate, le
coecient K
v
y conserve donc son ro^le et parametre le transport entre haute et basse
atmosphere. Cette region reste tres mal connue, il est donc dicile de mieux contraindre
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la modelisation.
Figure 6.9 { Variations saisonnieres des prols de fraction molaire du methane et de
l'acetylene pour 70

de latitude.
Comparaison aux observations: Smith et al., 1982
Comme nous l'avons vu au Paragraphe 1.2.1, Smith et al. (1982) [89] ont deduit des
observations de Voyager I/UVS des contraintes sur la composition de la thermosphere:
selon ces resultats, le taux de methane serait de 8  3 % vers 1125 km d'altitude, et le
taux d'acetylene de l'ordre de 1 a 2 % vers 850 km, decroissant entre 0,1 et 0,3 % sous
700 km. Le coecient de diusion verticale a ete ajuste dans le modele photochimique
de Dominique Toublanc de maniere a reproduire le niveau de methane. Cela reste le cas
pour nos resultats. Pour l'acetylene, nous observons bien un abaissement de la fraction
molaire pour des altitudes inferieures a 700 km, et celle-ci est bien de l'ordre de 0,1 %
vers 700 km. Toutefois, plus haut, le taux de C
2
H
2
est inferieur d'un facteur 5 aux valeurs
estimees par Smith et al.. Deux hypotheses peuvent e^tre envisagees pour expliquer cela:
(1) Dans le modele que nous decrivons ici, nous avons neglige les reactions mettant en jeu
l'ionosphere. Le modele couple a l'ionosphere developpe par Dominique Toublanc (Galand
et al., 1999 [30]) semble montrer que ces reactions peuvent augmenter le taux d'acetylene
dans la thermosphere.
(2) Dans leur analyse des observations, Smith et al. n'ont tenu compte que de CH
4
et
de C
2
H
2
. Or d'autres especes sont susceptibles d'absorber le rayonnement ultraviolet, et
une partie de l'absorption attribuee a l'acetylene pourrait correspondre en fait a d'autres
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molecules. C'est l'hypothese retenue par Vervack, qui a procede recemment a une nouvelle
analyse des donnees de Voyager I/UVS.
Comparaison aux observations: Vervack, 1997
Nous avons voulu tester le modele dans les conditions obtenues par Vervack. Pour cela,
nous avons integre la nouvelle structure de la haute atmosphere dans le modele photochi-
mique, ainsi que dans le code Monte-Carlo calculant la transmission du ux ultraviolet.
An de calculer celui-ci de maniere coherente avec la composition deduite des donnees de
Voyager I/UVS par Vervack dans sa these [107] (nous designerons ici cette composition
par
<<
les observations
>>
), nous avons ajuste de maniere ad-hoc la composition dans la
haute atmosphere. A partir de la simulation de reference, nous avons modie les prols
des composes inclus dans l'analyse de Vervack (C
2
H
2
, C
2
H
4
, C
2
H
6
, C
4
H
2
, HCN et HC
3
N)
pour les rendre compatibles avec les observations. Le ux ultraviolet est ainsi calcule en
tenant compte de ces observations. L'inuence du coecient de diusion turbulente ver-
ticale est tres importante dans la haute atmosphere. Sans chercher a l'ajuster de maniere
ne, nous l'avons simplement multiplie par un facteur 10, car ce test de sensibilite (voir
Paragraphe 6.6) donnaient des resultats qui semblaient aller dans le bon sens, et nous
avons place l'homopause vers 1000 km, valeur suggeree par Vervack et ses collaborateurs
[107, 108].
Ces nouvelles conditions etant xees, une simulation a ete eectuee sur une annee de
Titan. Comme il sera precise a propos des tests de sensibilite aux parametres dynamiques
(Paragraphe 6.6), cette duree est su^rement trop courte. Toutefois, on ne constate quasi-
ment pas d'evolution entre l'automne et le printemps (le point de depart etant le solstice
d'ete), ce qui suggere que la simulation est assez representative de l'etat d'equilibre. L'ob-
jectif n'etait pas d'obtenir une grande precision dans la comparaison aux observations,
mais de comparer au premier ordre les prols deduits du modele photochimique a ceux
deduits des observations, dans le cadre de cette atmosphere modiee. Nous n'avons donc
pas cherche a aner le prol du coecient K
v
.
Nous nous interessons ici essentiellement a la thermosphere. Cependant, la comparaison
entre la simulation de reference et la nouvelle simulation pour la stratosphere est ega-
lement importante. Il n'y a que peu de dierences de ce point de vue entre les deux
simulations, excepte pour les variations latitudinales de C
4
H
2
. Sans entrer dans l'analyse,
cette premiere constatation permet de suggerer que le changement de structure n'a qu'une
inuence reduite sur l'etude de la stratosphere faite dans la suite de ce chapitre. Dans
la haute atmosphere (z > 500 km), les deux simulations presentent d'importantes die-
rences. Celles-ci sont liees au nouveau champ ultraviolet ainsi qu'au coecient K
v
plus
eleve. Ainsi, dans cette simulation, le methane reste homogene (2%) jusqu'a 1000 km,
ce qui est compatible avec les observations [108], et pour ce qui est des especes minori-
taires, C
2
H
2
, C
2
H
4
et HCN ont des niveaux plus faibles que dans la simulation precedente
(facteurs de l'ordre de 5 a 10), C
2
H
6
est plus eleve (en fait, plus homogene sur toute
l'atmosphere, ce qui est certainement lie au coecient K
v
), enn C
4
H
2
et HC
3
N sont
beaucoup plus faibles (facteurs superieurs a 10).
Pour pouvoir comparer la composition simulee aux observations, nous avons releve les
prols de densites presentes sur les gures 4.5 a 4.12 de la these de Vervack (Vervack, 1997
[107]), et en utilisant le prol de densite parametre dans Vervack et al. (1999) [108], nous
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Figure 6.10 { Comparaison des fractions molaires d'especes minoritaires entre la simula-
tion photochimique (trait continu) et les prols deduits des observations UVS par Vervack
[107]: traits pointilles pour l'entree, tirets pour la sortie (voir texte).
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les avons ramenes a des prols de fractions molaires. Les portions de prol mises en doute
par Vervack dans sa these (essentiellement pour des raisons d'ambiguite entre especes) ont
ete eliminees. Les barres d'incertitudes a 1 ont ete relevees de maniere approximative
sur ces me^mes gures. Nous presenterons donc ces observations sous la forme de zones
comprises entre les deux limites approximatives a 1, une zone pour l'occultation d'entree
(le soleil se couche derriere Titan) et une pour l'occultation de sortie (le soleil reappara^t).
Six especes minoritaires sont presentees Figure 6.10: C
2
H
2
, C
2
H
4
, C
2
H
6
, C
4
H
2
, HCN et
HC
3
N. Les resultats sont pluto^t encourageants. En eet, les prols sont tous satisfaisants,
me^me si les fractions molaires a une altitude donnee ne sont pas exactement concordantes.
Celles de C
2
H
2
et C
2
H
4
sont encore un peu trop elevees (leurs comportements doivent e^tre
en grande partie lies). Par contre, HCN est en bon accord avec les observations (ce qui
est egalement le cas de HC
3
N, au moins sous 800 km) et le taux de C
4
H
2
est trop faible.
L'ajustement a l'aide du coecient de diusion turbulente ne semble donc pas evident.
Quant a l'ethane, sa fraction molaire est inferieure aux observations, dans le me^me rapport
que dans la basse stratosphere (voir paragraphe suivant). Ces resultats semblent montrer
une certaine coherence entre l'analyse des donnees Voyager I/UVS faite par Vervack et
ses collaborateurs et le modele photochimique.
6.4.3 Distributions dans la stratosphere
D'une maniere generale, on constate pour toutes les especes chimiques une plus grande
homogeneite verticale en comparaison des modeles photochimiques a une dimension. Nous
presentons dans les Figures 6.11 a 6.16 les prols verticaux (z < 500 km) de divers compo-
sants de l'atmosphere, a l'equinoxe de printemps pour quatre latitudes: 50

S, equateur,
50

N et 70

N. Ces prols sont compares aux observations de Voyager (Coustenis et
Bezard, 1995 [15]), indiquees par des rectangles sur les gures (les limites verticales cor-
respondent a la largeur a mi-hauteur de la fonction de poids). Les prols latitudinaux
obtenus dans la basse stratosphere (pour les altitudes correspondant au maximum de la
fonction de poids de chaque compose, indiquees dans la legende) sont traces Figure 6.17,
avec les observations. Compte-tenu des incertitudes liees aux donnees chimiques, et du
fait de la large etendue verticale des fonctions de poids utilisees pour l'analyse spectrale,
il n'est guere possible d'e^tre trop exigeant dans la comparaison entre les fractions mo-
laires des simulations et celles donnees par l'analyse des spectres IRIS. L'accord est donc
considere comme satisfaisant lorsque la marge est inferieure a un facteur 3.
Composition stratospherique equatoriale
En ce qui concerne les niveaux stratospheriques equatoriaux des divers composants, le cas
le plus delicat est celui de C
4
H
2
. Quand on utilise les valeurs indiquees comme limites
superieures pour la vitesse de desexcitation de C
4
H
2

(R212+R213), le niveau stratosphe-
rique de C
4
H
2
semble trop eleve par rapport aux observations (Figure 6.13). Quand on
divise ces valeurs jusqu'a un facteur 500, seule la fraction molaire de C
4
H
2

y est sensible,
et augmente en proportion. Toutefois, pour des valeurs encore plus faibles, la fraction
molaire de C
4
H
2

n'augmente plus, et c'est celle de C
4
H
2
qui diminue. Dans le cas de la
Figure 6.18, les vitesses de desexcitation ont ete abaissees d'un facteur 5000 (0,2 s
 1
pour
R212 et 2,810
 19
cm
3
.s
 1
pour R213). Ce phenomene est lie a l'impact de la reaction
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Figure 6.11 { Prols verticaux des fractions molaires de C
2
H
2
a l'equinoxe de printemps
nord pour 50

S, equateur, 50

N et 70

N. Les rectangles indiquent les observations
Voyager I/IRIS aux latitudes correspondantes (Coustenis et Bezard, 1995 [15]).
Figure 6.12 { Idem Figure 6.11, pour C
2
H
4
.
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Figure 6.13 { Idem Figure 6.11, pour C
2
H
6
et C
4
H
2
.
Figure 6.14 { Idem Figure 6.11, pour CH
3
C
2
H et C
3
H
8
.
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Figure 6.15 { Idem Figure 6.11, pour HCN.
Figure 6.16 { Idem Figure 6.11, pour HC
3
N.
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Figure 6.17 { Variations latitudinales des fractions molaires stratospheriques de composes
observes par Voyager: les resultats du modele photochimique a deux dimensions sont traces
en tirets, les observations en traits continus. Les altitudes de references sont les suivantes:
C
2
H
2
: 150 km; C
2
H
4
: 180 km; C
4
H
2
: 100 km; C
2
H
6
: 160 km; C
3
H
8
: 125 km; CH
3
C
2
H: 90
km; HCN: 105 km; HC
3
N: 105 km; C
2
N
2
: 80 km.
Figure 6.18 { Prols verticaux des fractions molaires de C
4
H
2
a l'equinoxe de printemps
nord pour 50

S, equateur, 50

N et 70

N, dans le cas ou C
4
H
2

est fortement stabilise
(voir texte).
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entre ces deux composes (R268 et R269) sur la fraction molaire de C
4
H
2
, et n'a que tres
peu de consequences sur les autres especes. La prise en compte ou non de l'etat excite
metastable de l'acetylene (C
2
H
2

) n'a aucune incidence sur ces resultats. Par contre, il
faut signaler que la duree trop courte des simulations (un a trois ans) semble avoir une
consequence sur la distribution stratospherique de C
4
H
2
, ce qui est moins visible pour les
autres composes observes par Voyager. Ceci se constate en comparant deux annees suc-
cessives, mais egalement en prenant deux etats initiaux dierents. Des simulations plus
longues sont indispensables, mais pour l'instant trop cou^teuses en temps de calcul.
La comparaison aux observations est tres satisfaisante pour C
2
H
2
, C
3
H
8
et HCN. Pour
C
2
H
4
, C
2
H
6
et CH
3
C
2
H, les niveaux stratospheriques sont sous-estimes. Du fait du faible
niveau d'ethane, le rapport C
2
H
6
/C
3
H
8
est inferieur aux observations (ce rapport vaut
26 a l'equateur pour les observations, il n'est que de 10 dans les me^mes conditions pour
la simulation). Ce desequilibre doit e^tre symptomatique d'une incertitude de certaines
vitesses de reaction, d'autant que ce decalage pour le taux d'ethane est egalement releve
quand on compare la thermosphere aux donnees, dans le cadre de la nouvelle analyse
de Vervack (voir Figure 6.10). Pour l'ethylene et le methylacetylene, les raisons de cette
sous-estimation restent inconnues, mais trahissent certainement des problemes dans le
schema chimique. Inversement, le niveau de HC
3
N est surestime d'un ordre de grandeur
au minimum. Le cas de C
2
N
2
est egalement dicile: d'apres les observations, il semblerait
suivre un niveau et un comportement latitudinal similaire a HC
3
N. Or il lui est inferieur
de plusieurs ordres de grandeur. Ces deux cas laissent supposer des defauts importants
dans les schemas chimiques des nitriles (voir Chapitre 4).
HCN
Comme indique au Paragraphe 1.2.4, l'acide cyanhydrique a fait l'objet d'observations en
millimetrique et submillimetrique depuis la Terre (Tanguy et al., 1990; Hidayat et al., 1997
[96, 34]). A l'aide de ces observations, leurs auteurs ont calcule des estimations du prol
vertical de la fraction molaire de HCN dans la stratosphere de Titan. Avant de comparer
les resultats du modele avec ces observations, il convient de faire quelques remarques.
D'abord, les observations depuis la Terre ne permettent pas d'obtenir une resolution
spatiale de Titan, le signal analyse est donc une quantite moyennee sur tout le disque de
Titan. An d'estimer le prol de HCN, ces auteurs comparent les spectres observes avec
des spectres synthetiques prenant en compte la sphericite de l'atmosphere, et calcules en
parametrant le prol de HCN. Toutefois, les resultats de nos simulations montrent que ce
prol depend de la latitude. Nous presentons dans la Figure 6.19 les prols simules pour
l'equateur, aux saisons correspondant a celles des observations. La dependance en latitude
rend la comparaison delicate, toutefois les dierents prols sont tous coherents entre 80
km (altitude approximative de la condensation) et 200 km. On peut remarquer que HCN
est legerement plus abondant au moment du solstice qu'au moment de l'equinoxe dans le
cas des simulations, et que cette tendance est coherente avec les dierences entre les deux
observations. Au-dessus de 200 km, le modele correspond plus a la tendance donnee par
Hidayat et al., mais il faut conserver a l'esprit qu'au dela de la stratopause (vers 300 km),
la simulation de la dynamique atmospherique est delicate.
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Figure 6.19 { Prols simules de HCN a l'equateur pour l'equinoxe (trait continu) et
le solstice (tirets longs), compares aux prols deduits des observations millimetriques et
submillimetriques faites depuis la Terre: Tanguy et al., 1990 (T., pointilles) et Hidayat et
al., 1997 (H., tirets courts). Le niveau deduit des observations VoyagerI/IRIS (Coustenis
et Bezard, 1995) est egalement indique (V., bo^te en trait tiret-point). La longitude solaire
approchee est indiquee pour chaque observation.
Ro^le de la dynamique sur les prols latitudinaux
Concernant les comportements latitudinaux (Figure 6.17), ils se scindent en trois catego-
ries:
(1) Les especes dont les variations observees sont faibles et sont reproduites par le modele:
C
2
H
2
, C
2
H
6
et C
3
H
8
.
(2) Les especes dont les variations observees sont importantes, et dont la tendance est
reproduite par le modele: C
2
H
4
, CH
3
C
2
H, C
4
H
2
, HCN et C
2
N
2
. Il faut noter que C
2
H
4
n'est pas aussi stable que les autres dans ce cas. Les variations latitudinales de ce compose
dans les simulations sont tres dependantes de l'environnement ultraviolet, et il convient
donc d'e^tre prudent a leur sujet. De me^me, etant donne la sous-estimation tres importante
du niveau moyen de C
2
N
2
, il convient de ne pas attacher une importance excessive a son
bon comportement latitudinal. . .
(3) Une espece dont les variations observees sont importantes mais ne sont pas reproduites
par le modele: HC
3
N.
Par rapport aux resultats du chapitre precedent (modele a une dimension), l'introduction
du transport par la dynamique atmospherique a permis au modele photochimique de
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reproduire la plupart des tendances observees dans les variations latitudinales. Si la forme
exacte du prol (situation assez homogene, puis augmentation rapide pour les latitudes
superieures a environ 45

N) n'est pas exactement reproduite, il faut sans doute imputer
cela au fait que le coecient de diusion turbulente horizontale est considere comme
constant en latitude, ce qui n'est qu'une faible approximation de la realite [60]. Cet aspect
fait l'objet d'etudes en collaboration avec David Luz et le L.M.D.
Le ro^le du transport dynamique se comprend de maniere simple: pendant une grande par-
tie de l'annee, la cellule de Hadley va d'un po^le a l'autre, sa branche ascendante appauvrit
la basse stratosphere, alors que la branche descendante y apporte de l'air plus riche en
composes. An de visualiser ces mouvements, la Figure 6.20 presente les distributions
altitudes-latitudes des fractions molaires de C
2
H
2
et de HCN a l'equinoxe de printemps
nord, et au solstice suivant (ete nord). Ces distributions suggerent eectivement qu'entre
les deux saisons, apres le renversement de la cellule de Hadley, les mouvements ascendants
(au nord) et descendants (au sud) agissent sur les contrastes latitudinaux stratospheriques
pour les inverser, puis les renforcer jusqu'au renversement suivant. An de conrmer ce
ro^le joue par la dynamique atmospherique, nous avons developpe une etude complemen-
taire permettant d'isoler dynamique et chimie.
6.5 Etude complementaire: traceurs avec rappel
Pour simplier le comportement du^ a la chimie, nous avons remplace celle-ci dans un mo-
dele a deux dimensions par un terme de rappel vers un prol prescrit. Ce modele simplie
utilise la me^me grille (limitee en altitude a 500 km), la me^me dynamique atmospherique
prescrite et les me^mes diusions horizontale et verticale que le modele complet. L'equation
de continuite pour un traceur i est donc:
@y
i
@t
(; z; t) =
y

i
(z)  y
i
(; z; t)

i
(z)
+
 
@y
i
@t
!
dyn
+
 
@y
i
@t
!
K
v
+
 
@y
i
@t
!
K
h
; (6.14)
ou les termes dus au transport dynamique (dyn) et aux deux diusions (K
v
et K
h
) sont
identiques au modele complet, et ou le premier terme correspond a un simple rappel vers
un prol de reference y

i
(z) prescrit, avec une constante de rappel 
i
(z). Ce terme devant
remplacer la chimie, nous partons de l'egalite
y

i
(z)  y
i
(; z; t)

i
(; z; t)
=
X
R
 
@y
i
@t
!
(; z; t); (6.15)
ou la somme est faite sur l'ensemble des reactions chimiques mettant en jeu l'espece i,
pour denir l'echelle de temps chimique

i
(; z; t) =
y

i
(z)  y
i
(; z; t)
P
R

@y
i
@t

(; z; t)
: (6.16)
La moyenne dans le temps et selon la latitude de 
i
(; z; t) donne la constante de rappel

i
(z).
En pratique, les especes C
2
H
2
, C
2
H
6
, C
4
H
2
et HCN ont ete etudiees avec ce modele.
Les prols de reference y

i
(z) ont ete choisis pour e^tre une approximation analytique des
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a)
b)
Figure 6.20 { Contours altitudes-latitudes des fractions molaires (a) de C
2
H
2
et (b) de
HCN, a l'equinoxe de printemps nord (contours continus) et au solstice suivant (ete nord,
contours pointilles).
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prols obtenus avec un modele photochimique a une dimension. Ils sont presentes dans
la Figure 6.21. A partir de ces prols et des resultats des simulations a deux dimensions,
nous avons evalue les grandeurs 
i
(; z; t) a l'equinoxe et au solstice. Ces grandeurs ont ete
moyennees en latitude et sur les deux saisons pour obtenir les constantes de rappel 
i
(z).
Par souci de simplicite, nous les avons approchees par des prols analytiques. Ceux-ci
sont indiques Figure 6.22.
Les resultats obtenus apres quelques annees de simulation sont tres semblables a ceux
du modele complet. La Figure 6.23 est a comparer avec la Figure 6.20: les distributions
globales de C
2
H
2
et de HCN presentent aux deux saisons un visage similaire pour les
deux types de simulation. Du point de vue des contrastes latitudinaux dans la basse
stratosphere, la Figure 6.24 reprend la Figure 6.17, en y ajoutant les contrastes obtenus
pour les traceurs avec rappel. La similitude entre les deux simulations y est frappante.
Ces resultats conrment que le transport est responsable des structures latitudinales ob-
servees dans la basse stratosphere. Ce modele met par exemple en lumiere une explication
de la dierence de contraste latitudinal entre C
4
H
2
et C
2
H
2
. En eet, le fort contraste
pour le premier corps est essentiellement contro^le par l'important gradient vertical de sa
fraction molaire (sur le prol de reference): d'environ 10
 9
vers 100 km a un peu moins
de 10
 5
vers 500 km. Ainsi, nous pouvons conclure que les prols latitudinaux observes
dans la basse stratosphere sont des indicateurs, par leur forme, de la structure dynamique
de l'atmosphere dans cette region, tandis que l'amplitude des contrastes est caracteris-
tique du schema chimique, par l'intermediaire de la distribution verticale des especes et
de leur echelle de temps chimique. Cette interpretation renforce la conclusion concernant
la chimie de HC
3
N: ce corps presente un niveau equatorial trop eleve, mais de surcro^t
son comportement latitudinal n'est pas en accord avec les observations, comme c'est le
cas pour les autres especes observees. La chimie des nitriles doit en e^tre la cause.
6.6 Etude de sensibilite aux parametres dynamiques
Les resultats de la simulation presentes precedemment sont satisfaisants, bien que des
valeurs a-priori des parametres dynamiques aient ete estimees directement de simulations
de circulation generale. Il semble toutefois necessaire d'evaluer la sensibilite de ces resultats
aux divers parametres: coecients pour les diusions verticale et horizontale, force des
vents et phase du renversement saisonnier. Cette evaluation n'est pas facile car chaque
simulation est tres cou^teuse en temps de calcul. An d'avoir une idee de l'inuence au
premier ordre de chaque parametre, nous avons eectue un certain nombre de simulations-
tests, dans des conditions limitees mais permettant tout de me^me une premiere approche
de cette question, surtout en ce qui concerne les contrastes latitudinaux de la composition
stratospherique.
Les variations faites sur les parametres ont ete choisies ainsi: (1) le prol complet du
coecient K
v
a ete multiplie par 10 et 0,1; (2) le prol complet du coecient K
h
a
ete multiplie par 10 et 0,1; (3) la vitesse des vents a ete multipliee par 2 et 0,5; (4) le
renversement saisonnier a ete decale d'une demi-saison apres l'equinoxe. Les limitations
concernant ces simulations sont de deux types. Temporelle d'abord: contrairement a la
simulation de base qui a dure plusieurs annees Titan, les tests ont ete limites a une
seule annee, sauf pour le changement de phase du renversement (deux annees Titan).
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Figure 6.21 { Prols de reference y

i
(z) choisis pour C
2
H
2
, C
2
H
6
, C
4
H
2
et HCN, dans
le cadre du modele de traceurs avec rappel.
Figure 6.22 { Prols des constantes de rappel 
i
(z) choisis pour C
2
H
2
, C
2
H
6
, C
4
H
2
et
HCN, dans le cadre du modele de traceurs avec rappel.
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a)
b)
Figure 6.23 { Identique a la Figure 6.20, mais dans le cas du modele de traceurs avec
rappel.
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Figure 6.24 { Identique a la Figure 6.17, mais sont ajoutes les prols obtenus par le
modele de traceurs avec rappel (pointilles).
Spatiale enn: le modele avec plafond limite a 500 km fut utilise, excepte pour les tests
sur la diusion verticale. Une simulation eectuee avec ces limitations et les conditions
de reference a donne des resultats identiques a la simulation de reference. L'etude de
l'inuence des parametres s'est faite sur deux ensembles de variables permettant une
comparaison avec les observations de Voyager I/IRIS (Coustenis et Bezard, 1995 [15]).
D'abord, la composition a l'equateur, qui donne une bonne approche du niveau moyen de
chaque compose dans cette region, et ensuite le rapport entre les fractions molaires a 50

de
latitude nord et a 50

de latitude sud, qui permet d'estimer l'enrichissement assymetrique
des hautes latitudes. Cette etude est resumee dans les Figures 6.25 et 6.26, qui presentent
ces ensembles de variables pour les dierents composes observes et les dierents tests.
Dans le cadre de la sensibilite au coecient K
v
, nous avons egalement regarde l'eet
de ces changements sur la composition de la haute atmosphere. L'inuence de K
v
y est
grande: sur le prole de methane, par la position de l'homopause, mais egalement sur tous
les autres composes qui sont sensibles au transport depuis les regions de production vers
les autres zones de l'atmosphere. La simulation de reference est satisfaisante par rapport
au peu de contraintes sur l'atmosphere utilisee (Smith et al., 1982 [89]), mais le test avec
K
v
 10 montre des prols plus proches de ceux deduits des donnees UVS par Vervack et
ses collaborateurs [107, 108] (voir Paragraphe 6.4.2).
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Figure 6.25 { Tests de sensibilite: fractions molaires equatoriales dans la basse strato-
sphere, normalisees aux valeurs recommandees par Coustenis et Bezard (1995) [15]. Les
incertitudes liees aux observations sont indiquees sous la forme de zones grisees. Les resul-
tats des tests de sensibilite du modele a deux dimensions (aux me^mes altitudes que celles
indiquees Figure 6.17) sont marques a l'aide de symboles: losanges pour K
v
 10 et K
v

0,1; triangles pour K
h
 10 et K
h
 0,1; croix () pour les tests sur la vitesse du vent (
2 et  0,5); carres pour le test avec renversement dephase. La simulation de reference est
indiquees par des signes plus (+).
Sensibilite de la composition stratospherique
La Figure 6.25 montre les niveaux equatoriaux normalises aux valeurs nominales des
observations. Il appara^t que d'une maniere globale, ces parametres ont une inuence
faible sur la composition moyenne. Celle-ci semble donc contro^lee essentiellement par la
chimie. Les inuences les plus visibles sont celles de la force des vents et du coecient
de diusion turbulente verticale. Le cas avec une faible diusion horizontale a aussi un
eet sur certaines especes (CH
3
C
2
H, HCN). En eet, ce cas renforce le contro^le des vents
sur le transport stratospherique, et se rapproche donc du cas avec vents plus intenses.
Le coecient de diusion turbulente verticale conserve une inuence sur le transport des
especes au niveau de la mesopause, vers 500 km, zone charniere deja evoquee. Cela joue
sur les niveaux stratospheriques des corps les plus sensibles a ce transport (C
2
H
2
, C
2
H
6
,
C
3
H
8
, HC
3
N), mais aussi sur les contrastes en latitude (voir plus loin). Ceci etant dit,
l'inuence de ce coecient est beaucoup plus visible dans la haute atmosphere, ou il
contro^le avec la photochimie la distribution des composes en fonction de l'altitude.
La Figure 6.26 presente les contrastes latitudinaux observes et ceux obtenus pour chaque
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Figure 6.26 { Tests de sensibilite: rapports entre les fractions molaires a 50

de latitude
nord et a 50

de latitude sud (basse stratosphere). Les resultats observationnels (Coustenis
et Bezard, 1995 [15]) sont marques par des ronds noirs. Les resultats de la simulation de
reference sont indiques par des ronds gris, et ceux des tests sont indiques par: (a) des
losanges pour K
v
 10 et des triangles pour K
v
 0,1; (b) des losanges pour K
h
 10 et des
triangles pour K
h
 0,1; (c) des losanges pour la vitesse des vents multipliee par 0,5 et des
triangles pour la vitesse des vents multipliee par 2; (d) des losanges pour le renversement
dephase.
jeu de tests. On peut y mesurer l'inuence des divers parametres: la diusion verticale
(evoquee precedemment) dont le ro^le est lie aux echanges entre haute et basse atmo-
sphere, mais surtout la vitesse des vents (ro^le majeur) et la diusion horizontale. Quant
a la phase du renversement, elle n'a qu'une inuence mineure, ce qui peut s'expliquer: les
contrastes latitudinaux semblent se construire essentiellement apres le solstice et n'e^tre
inverses qu'apres le renversement saisonnier. Ils sont donc visibles a l'equinoxe si ce renver-
sement a juste, ou n'a pas encore, eu lieu. L'inuence des parametres lies a la dynamique
stratospherique se comprend egalement: des vents forts tendent a construire des contrastes
importants, auxquels s'oppose la diusion horizontale. Quand cette derniere prend de
l'importance, elle reduit le contraste impose par les vents. Une dependance en latitude du
coecient K
h
pourrait aider a ajuster la forme des variations observees. Cela se verie
sur des essais eectues avec le modele de traceurs avec rappel. Toutefois, une modication
ad-hoc des parametres ne semble pas utile dans la mesure ou les valeurs a-priori issues
du GCM permettent un accord satisfaisant, et ou les incertitudes sont presentes dans de
nombreux volets de la simulation. Une derniere remarque sur la Figure 6.26: dans le cas
K
h
 0; 1, le prol de C
2
H
4
presente une legere augmentation de la fraction molaire vers
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le po^le sud, alors que l'enrichissement important des latitudes nord commence au-dessus
de 50

N. Cela donne un rapport (50

N / 50

S) inferieur a un (le seul de toutes les series
de tests).
Avec l'introduction de la dynamique, l'inuence de K
v
dans la stratosphere est reduite,
ce qui rend les comparaisons aux taux deduits des observations Voyager I/IRIS assez
peu sensibles au choix de ce parametre. Dans les modeles a une dimension, c'etait bien
su^r loin d'e^tre le cas. Dans l'article de Lara et al. (1996) [50], une etude comparative
est menee pour le choix du meilleur prol de K
v
. Une des conclusions de cette etude
est qu'il est dicile de faire un choix qui satisfasse tous les composes. En particulier,
opter pour un prol qui permette de retrouver les resultats d'Hidayat et al. (1997) [34]
concernant HCN amene les simulations des hydrocarbures a s'eloigner des observations
Voyager. Dans le cas des simulations du modele a deux dimensions, on obtient un prol
de HCN assez proche des resultats d'Hidayat et al., tout en ayant un accord satisfaisant
pour les hydrocarbures. La sensibilite du prol equatorial d'HCN au coecient K
v
est
presentee dans la Figure 6.27, avec les observations faites depuis la Terre. Compte-tenu
des remarques faites au Paragraphe 6.4.3, cette sensibilite reste marginale. La dependance
en K
v
des modeles a une dimension a ete deplacee vers la dynamique atmospherique, et
celle-ci donne des resultats satisfaisants sans devoir ajuster de facon ad-hoc les parametres
deduits des simulations de circulation generale.
Figure 6.27 { Prols simules de HCN a l'equateur pour l'equinoxe: la simulation de
reference (trait continu) et les deux simulations de sensibilite sur K
v
(traits tiret-points).
Les observations sont presentees de la me^me maniere que pour la Figure 6.19.
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6.7 Conclusion
La parametrisation du transport par un coecient de diusion turbulente employee dans
les modeles photochimiques a une dimension a montre ses limites. Elle cache beaucoup de
physique, et ne peut des lors permettre de comprendre des phenomenes lies a des trans-
ports horizontaux. Les variations latitudinales de la composition stratospherique observees
par Voyager font partie de cette categorie. Le developpement d'un modele photochimique
a deux dimensions tenant compte, me^me de maniere simpliee, du transport des especes
par la dynamique atmospherique a permis de mettre en evidence son ro^le dans le contro^le
de la composition stratospherique. En s'appuyant sur les resultats de ce modele, sur l'etude
de sensibilite faite autour des parametres lies au transport et a la dynamique, ainsi que sur
le modele simplie de traceurs, il est mis en evidence dans ce chapitre que la dynamique
de la basse atmosphere contro^le, par la circulation axisymetrique et le melange horizontal
lie aux perturbations transitoires, la forme des variations latitudinales de la composition.
La chimie quant a elle semble contro^ler le niveau moyen des composes, mais egalement
l'amplitude relative des contrastes latitudinaux, via les dierences globales de composition
entre la stratosphere et la haute atmosphere. Finalement, l'inuence qu'avait la diusion
verticale sur les modeles a une dimension s'est transferee logiquement sur la dynamique
stratospherique introduite dans ce nouveau modele. La diusion verticale conserve son
ro^le au-dessus de la mesosphere, cette zone intermediaire restant largement inconnue.
Les resultats de ce modele sont globalement en bon accord avec les observations, aussi bien
dans la haute atmosphere | qu'elle soit decrite par l'analyse de Smith et al.(1982) [89]
ou par la recente analyse de Vervack et al.(1999) [107, 108] | que dans la stratosphere.
Les valeurs equatoriales, mais aussi les variations latitudinales sont dans l'ensemble satis-
faisantes par rapport aux observations Voyager. Les principales dicultes concernent la
sous-estimation de C
2
H
4
, C
2
H
6
et CH
3
C
2
H, ainsi que le schema chimique des polyynes et
cyanopolyynes (en particulier C
4
H
2
et HC
3
N), avec le ro^le delicat de leurs etats excites
metastables.
L'etude faite dans ce chapitre a ete soumise pour e^tre publiee dans Icarus. L'article est
reproduit en annexe (voir page 161): Seasonal variations of Titan's atmospheric
composition, Sebastien Lebonnois, Dominique Toublanc, Frederic Hourdin et Pascal
Rannou, mars 2000.
Pour aller plus loin et aner notre comprehension des observations, il faut maintenant
envisager de coupler ce modele photochimique a un modele de circulation generale. Cela
d'autant plus que les variations de la composition stratospherique peuvent avoir une
inuence sur les taux de refroidissement de l'atmosphere, ce qui doit avoir un impact sur
la distribution des temperatures (et donc sur la circulation generale). Cette inuence a
ete mise en evidence par Bezard et al. (1995) [4]. Ce couplage entre la photochimie et le
modele de circulation generale du L.M.D. a fait l'objet de la suite de ce travail de these,
et est developpe dans le chapitre suivant.
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Chapitre 7
Le couplage avec la dynamique
7.1 Le Modele de Circulation Generale du L.M.D.
Le Modele de Circulation Generale (GCM) de l'atmosphere de Titan detaille dans Hourdin
et al. (1995) [39] sert de base au modele couple que nous allons developper dans ce
chapitre. Ce GCM est a l'origine constitue d'une partie dynamique a trois dimensions
relativement generale et d'une partie physique developpee pour l'atmosphere de Titan.
Il est presente en detail dans la these de Frederic Hourdin [36]. Nous reprenons ici ses
principales caracteristiques.
La partie dynamique comprend essentiellement la resolution des equations primitives de
la meteorologie. Les approximations utilisees sont l'approximation de gaz parfait avec
chaleur massique constante, l'approximation d'equilibre hydrostatique sur la verticale, et
l'approximation de couche mince qui revient a negliger la variation verticale de la geo-
metrie horizontale. Ces equations permettent de suivre la dynamique atmospherique de
grande echelle. Leur discretisation spatiale utilise les dierences nies, avec une resolution
de 55 niveaux verticaux (la coordonnee utilisee etant la pression), 48 latitudes et 64 longi-
tudes. Les eets des ecoulements a des echelles plus petites que la maille sont parametres
par un operateur de dissipation horizontale. Cet operateur est un laplacien, itere trois fois
de maniere a concentrer la dissipation sur les petites echelles.
L'advection de traceurs a ete incorporee dans le modele pour pouvoir suivre le transport
dynamique des especes chimiques ainsi que des aerosols dans l'atmosphere. Le schema
utilise est un schema de transport a volumes nis du second ordre, avec limitation de pente
(Van Leer, 1977; Hourdin et Armengaud, 1999 [106, 37]). Du fait du cou^t numerique de
la version a trois dimensions du modele, une version a deux dimensions a ete developpee.
Cependant, ce modele ne peut reproduire que la partie axi-symetrique des ecoulements.
Dans le cas de la circulation dans l'atmosphere de Titan, il faut donc introduire une
parametrisation permettant de tenir compte des ondes transitoires horizontales. Cette
parametrisation est realisee a l'aide d'un operateur de dissipation qui permet de simuler
le transport latitudinal des traceurs et du moment cinetique par les ondes. Les constantes
de temps caracteristiques de la dissipation de chaque grandeur sont autant de parametres
du modele. Ces temps sont variables en altitude: un temps pour la troposphere et un
autre pour la stratosphere, avec une transition autour de 150 km d'altitude.
La partie physique du modele, plus specique a la planete modelisee, concerne le trans-
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fert radiatif dans l'atmosphere ainsi qu'un certain nombre de parametrisations physiques.
Celles-ci sont une diusion turbulente verticale (qui ne concerne pas les traceurs), un
ajustement convectif et un suivi de la temperature de surface et dans le sol. Le trans-
fert radiatif pour l'atmosphere de Titan est adapte directement du modele de McKay et
al. (1989) [63]. Une fois la composition atmospherique et les aerosols xes (ce qui conduit
a des conditions uniformes en latitude), le transfert radiatif est evalue dans les domaines
solaire (ultraviolet et visible) et thermique (infrarouge). Les especes chimiques prises en
compte sont l'azote, le methane, l'hydrogene (et eventuellement l'argon) pour les calculs
d'absorption induite par collision, ainsi que l'ethane et l'acetylene (C
2
H
6
et C
2
H
2
). Nous
qualierons de
<<
composition de base
>>
la composition de l'atmosphere prise en compte
dans le modele avant l'introduction du module de photochimie. Celle-ci est la suivante:
1,5% de methane, 0,3% d'hydrogene, pas d'argon, des fractions molaires de 1,810
 6
pour l'acetylene et 1,210
 5
pour l'ethane (limitees dans la troposphere par les prols de
saturation).
Pour ce qui est des aerosols, le modele a ete recemment modie par Pascal Rannou de
maniere a incorporer la description fractale des particules, et leur suivi microphysique.
Les calculs radiatifs utilisent desormais ces aerosols fractals, qui peuvent e^tre advectes
par la dynamique atmospherique, permettant un couplage complet entre microphysique
et circulation generale. Ce modele couple est en cours de reglages et d'etudes. Dans le cadre
de l'introduction d'un module photochimique dans ce modele, nous avons xe ces aerosols
dans une conguration uniforme en latitude, reproduisant du mieux possible l'albedo de
Titan. Ainsi, l'analyse du couplage entre photochimie et circulation generale est dissociee
de l'etude precedente.
7.2 Introduction d'un module de photochimie
7.2.1 Suivi de la composition et couplage radiatif
La composition chimique a ete introduite dans le GCM a deux dimensions: le nombre de
composes pris en compte est un nouveau parametre. Chaque espece chimique est iden-
tiee par son nom, et on suit l'evolution de sa fraction molaire. Celle-ci est denie en
latitude sur chaque point de grille (49 latitudes, du po^le nord au po^le sud), et en altitude
comme valeur moyenne sur chacune des 55 couches. Ces traceurs sont advectes de la me^me
maniere que les traceurs aerosols, et sont egalement dissipes horizontalement. Les temps
caracteristiques de dissipation peuvent e^tre choisis independamment de ceux des aerosols
ou des autres grandeurs dynamiques.
De maniere a pouvoir coupler la composition ainsi suivie et la dynamique atmospherique,
les routines qui calculent le transfert radiatif ont ete modiees. Toutefois, la possibilite
de decoupler ces deux phenomenes a ete conservee, le transfert radiatif continue d'utiliser
alors la composition de base. L'argon n'est pas introduit dans la composition atmosphe-
rique, ce parametre reste donc gere independamment (base: pas d'argon). La principale
modication a consiste a permettre de prendre en compte les variations latitudinales de la
composition. Ceci necessite de recalculer a chaque iteration physique le transfert radiatif
infrarouge, en prenant pour chaque latitude les prols de N
2
, CH
4
, H
2
, C
2
H
2
et C
2
H
6
cor-
respondants. La possibilite de prendre en compte egalement d'autres especes chimiques
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pourra e^tre envisagee, pour etudier l'eet d'un enrichissement dans les hautes latitudes
hivernales (voir Bezard et al., 1995 [4]).
7.2.2 Modules photochimiques
Schema temporel
La composition atmospherique est desormais advectee et dissipee horizontalement pendant
les iterations dynamiques. La chimie est introduite sous forme d'un module auquel il est
fait appel regulierement. Le pas de temps t
c
des iterations chimiques est ajustable. Deux
schemas temporels ont ete envisages: dans le premier cas (Figure 7.1a), le module chimique
repart de la composition avant transport, et prend en compte un terme de transport calcule
a partir de la composition apres transport. Dans le second cas (Figure 7.1b), l'iteration
chimique se fait avec la composition apres transport, et aucun terme de transport n'est
ajoute.
ct
∆ ct
y y’
y’’
y’’advection
y’ chimie
∆ ct
∆ c
∆
t
b)
∆ ct
y }δ δ
y y’
y’’
y’’advection
chimie
y/  t = (y’ - y)/
a)
Figure 7.1 { Schemas temporels envisages pour l'insertion du module de photochimie
dans le GCM.
Le module photochimique resout le systeme d'equations de continuite de la me^memaniere
que les modeles de photochimie presentes precedemment.
Diusion verticale
La diusion verticale peut e^tre prise en compte dans le module photochimique. Comme
le
<<
plafond
>>
du GCM est situe vers 500 km, seule la diusion turbulente (coecient
K
v
) a ete consideree. Le terme des equations de continuite lie a cette diusion est:
n
@y
i
@t
=
1
r
2
@(r
2
K
v
n
@y
i
@r
)
@r
; (7.1)
avec n la densite totale a la distance r du centre de Titan, y
i
la fraction molaire de l'espece
i et K
v
le coecient de diusion verticale turbulente. La discretisation verticale de cette
equation se fait comme suit: la densite n
j
et les fractions molaires y
j
i
sont les valeurs
moyennes sur la couche j. La distance radiale r
j
et le coecient K
j
v
sont estimes a la
limite inferieure de la couche. On evalue la distance radiale du centre de la couche r
0j
,
l'epaisseur de la couche r
j
, la distance entre deux centres de couches successives r
j+1=2
et la densite a l'intercouche n
j+1=2
par:
r
0j
=
r
j
+ r
j+1
2
(7.2)
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r
j
= r
j+1
  r
j
(7.3)
r
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(7.4)
=
r
j+2
  r
j
2
(7.5)
n
j+1=2
= n
j
+
(n
j+1
  n
j
)
r
j+1=2
r
j
2
: (7.6)
Le terme de diusion s'ecrit alors
n
j
y
j
i
t
=
1
(r
0j
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Pour la couche au-dessus de la surface, un terme source F
0
i
peut e^tre introduit:
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: (7.8)
Pour la derniere couche, on force la composition a rester constante. Cette condition aux
limites est la me^me que pour la version limitee a 500 km du modele photochimique a deux
dimensions.
Resolution horizontale de la photochimie
Du fait des temps de calcul importants pour l'inversion des matrices chimiques, laisser 49
latitudes dans le module photochimique n'est pas envisageable. La resolution horizontale
est donc reduite d'un facteur deux lors du passage a la chimie. Le schema employe est le
suivant:
Y
J=1 J=24
Pole N^ Pole S^
y
j=1 j=25 j=49
Equateur
grille dynamique
grille photochimique
Lors du passage a la chimie, on evalue la composition sur la grille reduite:
Y
J
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
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3
4
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+
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+
5
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j
; (7.9)
ou  est la latitude et j = 2 J , J allant de 1 a 24. Avec les approximations
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et cos
j 1
+ cos
j+1
= 2 cos 
j
; (7.11)
on obtient
Y
J
= y
j 1
 
3
16
cos 
j 1
cos 
j
+
1
16
!
+
y
j
2
+ y
j+1
 
3
16
cos
j+1
cos 
j
+
1
16
!
: (7.12)
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En sortant de la chimie, la conversion inverse est eectuee:
{ pour j = 2 J (et les po^les):
y
j
= Y
J
; (7.13)
{ pour j = 2 J   1 (sauf po^le nord):
y
j
= Y
J 1
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Deux modules pour la photochimie
Deux modules photochimiques ont ete developpes: le premier utilise le principe du rappel
simple pour simuler la chimie (voir Paragraphe 6.5), ce qui permet une etude plus facile
de l'interaction entre composition et dynamique par l'intermediaire du transfert radia-
tif. Le second module reprend de facon complete le modele photochimique des chapitres
precedents.
Pour le premier module (que nous appellerons module de rappel), seuls 6 corps sont pris
en compte: N
2
, CH
4
, H
2
, C
2
H
2
, C
2
H
6
et HCN. La composition initiale est prise comme
dans le modele photochimique a deux dimensions: 2% pour le methane (sauf dans la
troposphere, ou le prol de base est repris), environ 0,1% pour l'hydrogene, les prols de
rappel pour C
2
H
2
, C
2
H
6
et HCN sont semblables a ceux presentes Fig. 6.21, avec toutefois
les ajustements suivants: an d'e^tre plus proche des valeurs observees par Voyager dans
la stratosphere, le prol de C
2
H
6
a ete multiplie par un facteur 5 au-dessus de 100 km
(1,510
 5
a 100 km, 410
 4
au-dessus de 350 km), et celui de C
2
H
2
a ete divise par 4
(410
 7
a 100 km, 510
 5
a 500 km). Pour les temps caracteristiques du rappel, les prols
de la Figure 6.22 sont repris, et pour N
2
, CH
4
et H
2
, ce temps est xe arbitrairement a
110
6
s.
Le second module a ete construit pour reprendre la photochimie complete. Les parametres
xes sont le prol du coecient K
v
, la composition de la couche superieure et les ux
en surface de N
2
et CH
4
. Pour des raisons de simplication, les prols des pressions de
vapeur saturante sont xes, uniformes en latitude et initialises a partir des conditions
equatoriales. Les resultats du GCM presentes dans Hourdin et al. (1995) [39] montrent
que les temperatures pour des altitudes inferieures a 90 km sont assez constantes en
fonction de la latitude et de la saison. La me^me approximation est faite pour les vitesses
des reactions chimiques. Par contre, les taux de photodissociation sont calcules en fonction
du temps et de la latitude, a partir des ux ultraviolets utilises dans le chapitre precedent.
7.3 Retroaction radiative
A l'aide du module de rappel, plus simple a utiliser, nous avons voulu dans un premier
temps etudier la retroaction radiative liee a la variation latitudinale des fractions molaires
de l'acetylene et de l'ethane, ainsi que l'eet d'une variation globale du taux d'hydro-
gene. Cette etude preliminaire a ete faite apres validation des modications apportees au
calcul du transfert radiatif. Dans le Tableau 7.1 sont resumes les principaux parametres
concernant toutes les simulations de cette premiere etude.
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Tableau 7.1 { Recapitulatif des principaux parametres du modele.
Nombre d'iterations par jour:
- dynamique 10000
- dissipation 2000
- physique 20
- chimie 1
Dissipation: Temps caracteristiques (en s) Nombre d'iterations
Troposphere Stratosphere de l'operateur
rotationnel
du vent
110
4
410
3
3
divergence
du vent
110
4
410
3
3
temperature 510
7
510
6
1
traceurs 510
7
510
6
1
Aerosols: xes uniformes en latitude pas de microphysique pas d'advection
7.3.1 Validation du couplage radiatif
An de valider le couplage entre le transfert radiatif et la composition introduite dans le
GCM, nous avons compare une simulation decouplee qui utilise la composition de base
pour les calculs radiatifs avec une simulation couplee dont la composition est forcee a
e^tre et a rester identique a cette composition de base. Dans cette simulation couplee,
la composition introduite (initialisee a celle de base de maniere uniforme en latitude)
est utilisee pour les calculs radiatifs, mais ne subit ni advection, ni module chimique.
Conformement a ce qui est attendu, l'atmosphere se comporte exactement de la me^me
maniere dans les deux cas. Les simulations ont ete menees sur quelques annees de Titan,
de maniere a obtenir une evolution atmospherique stable.
7.3.2 Simulation couplee avec le module de rappel
Une simulation couplee a ete menee sur une dizaine d'annees de Titan, en incluant cette
fois l'advection des especes chimiques et le module de rappel. Les deux schemas temporels
ont ete utilises sans qu'aucune dierence entre les deux ne soit visible. La diusion verticale
des especes chimiques est incluse, avec le prol du coecient K
v
de Toublanc et al. (1995)
[104].
Circulation
Du point de vue de la circulation atmospherique, les simulations couplee et decouplee
sont tres similaires. Les vents zonaux sont presentes Figure 7.2 pour la longitude solaire
correspondant a l'occultation de 28-Sgr (Hubbard et al., 1993 [40]). Vers 0,25 mbar (al-
titude representative du prol de vent deduit des observations de l'occultation stellaire),
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bien que le pic de vitesse soit en accord avec les observations tant sur la position que
sur la vitesse (180 m.s
 1
), le reste de la circulation est globalement trop intense (130-150
m.s
 1
alors que le prol observe est pluto^t vers 80-100 m.s
 1
). Dans le cas de la simulation
decouplee, la circulation zonale est encore plus intense. Pour ce qui est de la circulation
meridienne, on a une cellule de Hadley directe, po^le a po^le, avec un renversement situe
un peu apres l'equinoxe. Cette circulation est tres semblable a celle decrite dans Hourdin
et al. (1995) [39].
Figure 7.2 { Simulation couplee: vent zonal (en m.s
 1
), a l'epoque de l'occultation de
28-Sgr (L
S
 128, voir Hubbard et al., 1993 [40]).
Temperature
La comparaison des champs de temperature entre les deux simulations est une etape neces-
saire pour evaluer l'impact radiatif du couplage. Figure 7.3, la temperature est presentee
a deux saisons (solstice d'hiver nord et equinoxe suivant), pour les deux simulations. La
dierence est egalement tracee. Le couplage a entra^ne une baisse de la temperature au-
dessus de 1 mbar, surtout dans la zone 60-90 N, autour de 0,1 mbar. Cet eet, situe
dans une region ou les especes chimiques sont enrichies, etait previsible. Par contre il y
a aussi une augmentation de la temperature dans la me^me zone de latitudes, mais plus
bas, entre 1 et 20 mbar, ce qui est plus inattendu. La comparaison des prols latitudinaux
aux observations vers 1 et 0,4 mbar (Figure 7.4) montre un comportement inverse a celui
observe aux latitudes sortant de l'hiver.
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Figure 7.3 { Champs de temperature au solstice d'hiver nord et a l'equinoxe de printemps
nord, pour les simulations couplee et decouplee. Le troisieme panneau presente le champ
T = T
couplee
- T
decouplee
.
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Figure 7.4 { Comparaison des prols de temperature de la simulation couplee avec les
observations (cercles noirs, Coustenis et Bezard, 1995 [15]), pour les niveaux de pression
recommandes.
Composition
En ce qui concerne la composition (simulation couplee uniquement), les trois especes
chimiques qui presentent des variations latitudinales sont C
2
H
2
, C
2
H
6
et HCN. Elles ont
un comportement tres semblable avec un prol vertical similaire, ce qui explique des
variations latitudinales tres proches. La Figure 7.5 montre les prols verticaux de C
2
H
2
et C
2
H
6
a l'equateur (pour l'equinoxe), ainsi que leurs prols latitudinaux compares aux
observations Voyager I/IRIS (Coustenis et Bezard, 1995 [15]). L'evolution temporelle de
ces contrastes est indiquee dans le cas de l'acetylene. Les variations latitudinales de C
2
H
2
sont bien representatives de celles observees, alors que celles de C
2
H
6
sont exagerees. Cela
s'explique par le taux d'ethane impose au plafond, qui est trop important par rapport
aux simulations du modele photochimique a deux dimensions (voir Fig. 6.13). Si le prol
etait plus homogene sur toute la verticale, les variations latitudinales seraient plus faibles.
Cependant, cet enrichissement va permettre de bien mettre en evidence l'eet radiatif de
l'ethane.
Analyse de l'interaction
Pour analyser l'impact qu'ont eu les variations spatiales de la composition sur le champ de
temperature, il faut dans un premier temps regarder les taux de refroidissement calcules
dans le modele. Ces taux sont evalues au solstice et a l'equinoxe,mais etant donne la faible
dierence entre ces deux periodes, nous ne discuterons ici que du solstice. A partir d'un
champ de temperature xe (celui de la simulation decouplee), les taux de refroidissement
notes Q ont ete evalues dans cinq cas:
1. pour la composition de base
2. pour la composition obtenue avec la simulation couplee
3. pour une composition mixte: C
2
H
2
pris de la simulation couplee, les autres especes
etant xees a la composition de base
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Figure 7.5 { Composition de l'atmosphere pour la simulation couplee: (a) evolution tem-
porelle du prol latitudinal d'acetylene a 2 mbar, (b) prols verticaux de C
2
H
2
et C
2
H
6
a
l'equateur (pour l'equinoxe), (c,d) comparaison des prols latitudinaux de ces deux especes
avec les observations (cercles noirs, Coustenis et Bezard, 1995 [15]), pour les pressions
approchees des maxima de la fonction de poids (equinoxe de printemps nord).
4. pour une composition mixte: C
2
H
6
pris de la simulation couplee
5. pour une composition mixte: H
2
pris de la simulation couplee.
L'eet global du couplage est obtenu par (Q
2
  Q
1
)=Q
1
, et l'eet de chaque espece est
distingue: (Q
3
  Q
1
)=Q
1
(respectivement Q
4
et Q
5
) pour C
2
H
2
(respectivement C
2
H
6
et H
2
). Figure 7.6a sont traces la carte de l'eet global et celle de l'eet de C
2
H
6
. Une
coupe est eectuee vers 80

(hemisphere d'hiver) pour separer les eets des dierents
constituants (Figure 7.6b). Il appara^t que l'eet largement dominant est celui de C
2
H
6
.
L'impact est essentiellement visible pour des latitudes hivernales superieures a 40

. C'est
dans cette zone que la concentration d'ethane est fortement augmentee par la circulation
(voir Figure 7.7). Le refroidissement lie a C
2
H
6
a fortement augmente dans la region situee
au-dessus de 220 km environ, mais inversement, il y a un eet de chauage relatif dans
deux regions: au niveau de la mesopause, et dans la stratosphere, entre 150 et 220 km.
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a)
b) c)
Figure 7.6 { (a) Variations du taux de refroidissement en fonction de la composition:
les degrades correspondent a l'eet global ((Q
2
 Q
1
)=Q
1
) et les contours correspondent a
l'eet de C
2
H
6
uniquement ((Q
4
 Q
1
)=Q
1
). Le trait vertical indique la latitude a laquelle
est faite la coupe de la gure suivante. (b) Eets des dierents composes sur le taux
de refroidissement, vers 80

(hemisphere d'hiver): eet global (trait continu), eets de
C
2
H
2
(trait pointille), C
2
H
6
(tirets) et H
2
(trait tiret-point). (c) Prol de temperature pour
la simulation decouplee, a la me^me latitude. Ces trois graphes correspondent au solstice
d'hiver sud (L
S
= 90

).
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a)
b)
Figure 7.7 { (a) Ecart de temperature entre les simulations couplee et decouplee, au sol-
stice d'hiver sud: T = T
couplee
- T
decouplee
. La zone gris clair marque un rechauement
relatif, la zone gris fonce indique un refroidissement fort. (b) Variations de la fraction mo-
laire d'ethane: log(y
C
2
H
6
) = log(y
couplee
C
2
H
6
)  log(y
decouplee
C
2
H
6
). La zone de fort enrichissement
est indiquee en gris.
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a) b)
Figure 7.8 { Ecart de temperature entre les simulations couplee et decouplee, en fonction
du temps pour les niveaux de pression (a) 0,1 mbar et (b) 3 mbar. Sont superposes les
contours des variations de la fraction molaire d'ethane.
Ces variations du taux de refroidissement sont correlees avec les variations de la tempera-
ture entre les deux simulations (Figure 7.7). On constate une forte baisse des temperatures
au-dessus de 1 mbar (vers 200 km) pour les hautes latitudes hivernales, et dans la region
au-dessous, la baisse du taux de refroidissement induit un rechauement relatif. L'eet
sur la temperature est correle avec les variations de la concentration d'ethane entre les
deux simulations, tant du point de vue spatial que temporel (Figure 7.8). Le renversement
saisonnier se fait durant la periode separant l'equinoxe de printemps du solstice d'ete.
L'analyse de l'eet des variations de composition sur le taux de refroidissement n'est pas
chose facile. Toutefois, nous proposons ici une etude preliminaire qui permet d'avancer
quelques pistes. Le taux de refroidissement est calcule a partir des ux d'energie ascendant
F
"
(z) et descendant F
#
(z). En eet, Q(z) represente l'energie s'echappant de l'element
d'air. En prenant comme convention que F
"
(z) est compte positivement dans le sens des
altitudes croissantes, et la convention opposee pour F
#
(z), on a
Q(z) /
d

F
"
(z)  F
#
(z)

dz
: (7.15)
Le calcul se fait par integration sur tout le spectre infrarouge, mais pour simplier la
discussion, nous nous placons par la suite de facon implicite a une seule longueur d'onde.
Les ux sont evalues par:
F
"
(z) =
Z
z
0
B(z
0
)
dT (z
0
; z)
dz
0
dz
0
+ F
"
(0)T (0; z); (7.16)
F
#
(z) =  
Z
1
z
B(z
0
)
dT (z; z
0
)
dz
0
dz
0
; (7.17)
ou F
"
(0) represente le ux issu de la surface, B(z) est la fonction de Planck (a la frequence
) pour la temperature T (z):
B(z) =
2h
3
c
2
(exp[h=k
B
T (z)]  1)
; (7.18)
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et T (z; z
0
) correspond a la transmission monochromatique entre les altitudes z et z
0
(frac-
tion de l'energie transmise):
T (z; z
0
) = exp
 
 
1

0
Z
z
0
z
K(z
00
)dz
00
!
= exp
 
 (z
0
)   (z)

0
!
(7.19)
avec 
0
= 1/1.66 le cosinus de l'angle zenithal moyen (utilise pour simplier l'integration
spatiale de l'intensite), K(z) le coecient d'absorption monochromatique de la couche
d'air et
 (z) =
Z
1
z
K(z
0
)dz
0
(7.20)
la profondeur optique a l'altitude z.
En soustrayant les Equations 7.16 et 7.17, puis en derivant, on obtient:
d

F
"
(z)  F
#
(z)

dz
= F
"
(0)
dT (0; z)
dz
+
Z
z
0
B(z
0
)
d
2
T (z
0
; z)
dzdz
0
dz
0
+
Z
1
z
B(z
0
)
d
2
T (z; z
0
)
dzdz
0
dz
0
: (7.21)
Cette equation peut e^tre reorganisee et s'ecrire sous la forme:
Q(z) /
 
F
"
(0)  B(z)

dT (0; z)
dz
+B(z)
dT (z;1)
dz
+

Z
z
0
 (B(z
0
) B(z))
d
2
T (z
0
; z)
dzdz
0
dz
0
+
Z
1
z
 (B(z
0
)  B(z))
d
2
T (z; z
0
)
dzdz
0
dz
0

: (7.22)
Ces trois termes representent respectivement:
{ le refroidissement vers la surface: le facteur dT (0; z)=dz =  (K(z)=
0
)T (0; z) est
negatif, ce terme est donc un refroidissement pour l'altitude z si la temperature y
est plus elevee qu'a la surface.
{ le refroidissement vers l'espace: le facteur dT (z;1)=dz = (K(z)=
0
)T (z;1) est
positif.
{ les termes d'echange avec les autres niveaux:
le facteur d
2
T (z; z
0
)=dzdz
0
=  (K(z)K(z
0
)=
2
0
)T (z; z
0
) est negatif, ces termes sont
donc un refroidissement pour l'altitude z si la temperature y est plus elevee qu'a
l'altitude z
0
.
Il est vraisemblable que le terme de refroidissement vers l'espace soit le terme dominant.
An d'analyser les eets des variations de composition sur ce terme, nous l'avons evalue en
considerant l'atmosphere isotherme. En eet, dans ce cas, dF
"
(z)=dz est egal au refroidis-
sement vers la surface, et  dF
#
(z)=dz est egal au refroidissement vers l'espace. Bien su^r,
du fait de l'hypothese isotherme, ces deux termes sont approches, mais cela donne acces
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a leur comportement face aux variations de composition. Ces calculs permettent d'abord
de montrer que le terme de refroidissement vers la surface est eectivement beaucoup
plus faible que le refroidissement vers l'espace. Ensuite, les variations de la composition
ont sur ce dernier des eets tres similaires a ceux visibles sur le taux de refroidissement
Q complet: (1) un refroidissement relatif fort entre 200 et 500 km d'altitude, d'autant
plus fort que l'atitude est elevee, (2) un chauage relatif entre 100 et 200 km d'altitude,
(3) les variations sont essentiellement dues aux variations de la quantite d'ethane, enn
(4) les variations liees a l'acetylene sont egalement tres similaires a celles visibles sur Q,
avec une zone de chauage relatif situee un peu plus bas que pour l'ethane. Cela conrme
que le refroidissement vers l'espace est le terme dominant. L'eet de la variation de la
composition vient du produit K(z) exp(  (z)=
0
). La variation de K(z) favorise le re-
froidissement, et elle est d'autant plus importante que l'altitude est elevee. Par contre, la
variation de exp(  (z)=
0
) a un ro^le oppose. Le refroidissement est donc surtout favorise
dans la partie la plus elevee de l'atmosphere, tandis qu'il y a rechauement relatif plus
bas.
Essayons maintenant de regarder les termes d'echange, dans deux cas. D'abord, le cas
z  400 km, au niveau de la mesopause. Ces termes d'echange representent essentielle-
ment un chauage de la part de la region ou la variation de l'absorption est la plus forte.
Ce chauage est donc fortement favorise. Ceci pourrait expliquer que la variation de Q
soit negative dans cette region. Enn, le cas de la basse stratosphere: les regions situees
au-dessus participent a son chauage, tandis que les regions situees au-dessous participent
a son refroidissement. Or lors de la variation de composition, les echanges en provenance
d'au-dessus sont plus favorises que ceux en provenance d'au-dessous (variation du facteur
K(z
0
)T (z; z
0
)), ce qui signie un exces de chauage. Plus on monte dans la stratosphere,
moins les termes de chauage sont importants, l'eet general de refroidissement domine
donc. Ceci va dans le me^me sens que l'eet observe sur le refroidissement vers l'espace.
Simulation avec ethane homogene
Pour se rapprocher des conditions observees (prol latitudinal de C
2
H
6
homogene), nous
avons egalement eectue une simulation ou l'ethane reste xe. L'eet dominant est alors
celui lie a la variation de l'acetylene. Les resultats sont tres proches de l'etude precedente,
mais comme le laissaient supposer les variations du taux de refroidissementQ uniquement
dues a C
2
H
2
, l'amplitude des ecarts de temperature est plus faible. Pour les latitudes
superieures a 40

(hemisphere d'hiver), on retrouve un refroidissement relatif dont le pic
(une dizaine de K) est situe vers 0,1 mbar. On retrouve egalement un chauage relatif,
plus faible (moins de 4 K seulement) et plus bas (vers 10 mbar). Ces ecarts de temperature
sont tres bien correles avec les variations temporelles de la fraction molaire d'acetylene.
7.4 Perspectives
Cette etude sur l'impact radiatif des variations de composition pourra e^tre completee en
introduisant dans le calcul du taux de refroidissement l'absorption liee a d'autres composes
pouvant avoir un ro^le du fait de l'augmentation de leur concentration dans l'hemisphere
d'hiver. Les principaux candidats sont HCN et C
4
H
2
. Cela necessite le calcul de parametres
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de transfert radiatif pour ces deux composes. Ces calculs delicats n'ont pas pu e^tre menes
dans le cadre de ces travaux, mais restent un objectif prioritaire.
L'etape suivante de ce travail consiste a faire l'etude du modele couple avec la composition
complete et le module de photochimie. Malheureusement, cela n'est pas encore possible.
Le schema numerique utilise pose en eet des problemes, et la resolution du module
chimique est pour l'instant numeriquement instable. L'origine de ces dicultes reste a
e^tre identiee clairement, et ce travail de reglage va necessiter une etude plus approfondie
des etapes de la resolution des equations de continuite.
Enn, lorsque ces dicultes seront surmontees et que l'etude du couplage photochimie-
dynamique pourra e^tre menee, la derniere etape du couplage complet entre ses trois com-
posantes sera abordee. La fonction source des aerosols peut e^tre evaluee a partir de la
composition de l'atmosphere | fonction de l'atitude, de la latitude et du temps | et
permet de coupler la photochimie avec la microphysique des aerosols. Cette etape ne-
cessite de rendre coherents les prols de production d'aerosols obtenus d'une part gra^ce
au modele photochimique, et necessites d'autre part par le modele microphysique pour
pouvoir satisfaire les contraintes liees aux observations.
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Conclusion
Depuis une vingtaine d'annees, l'atmosphere de Titan fait l'objet de tres nombreuses
observations et etudes theoriques. Ce systeme complexe pose beaucoup de questions,
en particulier quant aux relations entre ses dierentes composantes, microphysique des
aerosols, photochimie et dynamique atmospherique. Le travail que nous avons eectue au
cours de cette these s'inscrit dans une volonte d'approfondir notre connaissance de ces
interactions an de developper notre comprehension de cette atmosphere. La possibilite
qui nous est oerte de pouvoir faire des predictions avant l'arrivee de la mission Cassini-
Huygens (en 2004) represente un de scientique et un test important pour les modeles.
En ce qui concerne les interactions entre la photochimie et la dynamique atmospherique,
les modeles photochimiques etaient jusqu'a present limites a la seule dimension verticale,
dans des conditions en general equatoriales et sans saisons. Il etait donc necessaire de
developper des outils permettant une approche bidimensionnelle (latitude et altitude) et
saisonniere.
Pour cette nouvelle approche, une description du ux ultraviolet (moteur de la photochi-
mie) permettant l'etude de la photodissociation a toutes les latitudes en toutes saisons
etait indispensable. Cela a necessite une description du ux a trois dimensions. En eet,
l'approximation plan-parallele et l'utilisation d'un angle moyen est impossible pour les
hautes latitudes en hiver. Le code Monte-Carlo developpe a ces ns a egalement permis
de montrer que dans l'atmosphere de Titan, epaisse et possedant une couche d'aerosols ou
les diusions multiples sont nombreuses, l'approche tridimensionnelle s'averait absolument
necessaire, bien su^r pour les regions situees au-dela des cercles polaires, mais egalement
pour toutes les basses altitudes (z < 200 km).
Deux grands axes ont ensuite ete explores. D'abord, une reevaluation aussi complete que
possible des vitesses de reaction, sections ecaces d'absorption et rapports de branche-
ment a ete faite. Les incertitudes liees a ces donnees restent toutefois malheureusement
trop nombreuses. Dans le chapitre consacre a ce travail, nous avons presente les princi-
paux cycles chimiques, etudies dans le contexte des distributions obtenues avec le modele
photochimique a deux dimensions. Ces cycles recoupent en grande partie ceux presen-
tes dans les modeles de photochimie precedents. Cependant, quelques dierences sont
notables dans la haute atmosphere, concernant la production de l'acetylene (C
2
H
2
), du
methylacetylene et de l'allene (isomeres C
3
H
4
). Dans la basse atmosphere, des precisions
ont ete apportees quant a la synthese de l'ethylene (C
2
H
4
), des isomeres C
3
H
4
et du di-
acetylene (C
4
H
2
), mettant en particulier en avant les ro^les du radical vinyl (C
2
H
3
), du
140 CHAPITRE 8. CONCLUSION
propene (C
3
H
6
) et du 1,3-butadiene (C
4
H
6
). La dissociation de l'azote moleculaire prend
en compte la photodissociation, l'impact des electrons magnetospheriques et celui des
rayons cosmiques. Toutefois, nous avons montre que seule la production d'atomes d'azote
dans la haute atmosphere inuence de facon signicative le prol de HCN, et donc de
tous les nitriles. Enn, la production des aerosols semble tres liee aux reactions entre
les polyynes (et cyanopolyynes) et les etats excites metastables de C
2
H
2
, de C
4
H
2
et de
HC
3
N.
La raison avancee jusqu'a present pour expliquer l'enrichissement observe dans la strato-
sphere pour les hautes latitudes sortant de l'hiver etait la suivante: les composes produits
a des altitudes elevees (nitriles en particulier), toujours eclairees, se trouveraient prote-
ges de la photodissociation a plus basse altitude. A l'aide d'un modele photochimique
a une dimension adapte pour tenir compte de la nouvelle description du ux ultravio-
let, et pouvant donc etudier la composition en fonction de la latitude et de la saison,
il a ete mis en evidence que cette explication n'etait pas satisfaisante. Il est necessaire
d'impliquer le transport des especes a grande echelle et donc l'interaction entre la pho-
tochimie et la dynamique atmospherique. Explorer celle-ci a constitue le deuxieme axe
de travail: elaborer un modele photochimique a deux dimensions tenant compte de la
circulation generale. La dynamique atmospherique a ete extraite des resultats du modele
de circulation generale a trois dimensions (Hourdin et al., 1995 [39]): les vents meridiens
en fonction du temps ont ete reconstitues par une approche analytique et une diusion
horizontale a ete prise en compte pour reproduire le melange par les ondes transitoires
horizontales. Les simulations faites avec ce modele produisent dans la basse stratosphere
des prols latitudinaux pour chaque compose tres similaires a ceux observes par Voya-
ger, permettant d'avancer pour ceux-ci une explication essentiellement dynamique. Nous
avons mene une etude complementaire dans laquelle un simple rappel vers un prol de
reference simule la chimie. Cette etude conrme le ro^le du transport sur les variations
latitudinales de la composition. Enn une etude sur la sensibilite des distributions aux
parametres dynamiques met en evidence les zones d'inuence de chaque parametre: la
circulation meridienne et la diusion horizontale dominent dans la stratosphere, tandis
que la diusion verticale conserve son ro^le preponderant depuis la mesophere (region mal
connue) jusque dans la haute atmosphere. Ces dierentes etudes ont permis de demontrer
que la dynamique atmospherique est bien responsable des prols latitudinaux observes,
me^me si la chimie contro^le les niveaux moyens et l'amplitude des variations.
La comparaison des resultats des simulations avec les diverses observations est globale-
ment satisfaisante, dans la haute atmosphere (observations Voyager I/UVS) comme dans
la stratosphere (observations Voyager I/IRIS). Quelques dicultes persistent, vraisem-
blablement liees aux incertitudes sur les donnees chimiques: les niveaux moyens de C
2
H
4
,
C
2
H
6
et CH
3
C
2
H sont sous-estimes, C
4
H
2
et HC
3
N semblent mal compris, du fait du ro^le
que peuvent jouer les etats excites metastables (C
2
H
2

, C
4
H
2

). Un exemple de l'impact
de donnees plus precises sur des dicultes du modele est donne par les deux isomeres de
C
3
H
4
. Seul le methylacetylene a ete observe dans les spectres Voyager I/IRIS. La chimie
ne semblait pas en mesure d'expliquer cette dierence d'abondance. La mesure recente
de la section ecace d'absorption de ces deux composes a basse temperature a mis en
evidence une dierence notable entre eux, et cette dierence permet d'expliquer la plus
grande abondance de methylacetylene dans la stratosphere.
Pour l'etape suivante nous avons fait evoluer le modele de circulation generale elabore au
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L.M.D. de maniere a ce qu'il puisse prendre en compte les variations de la composition
de l'atmosphere, et leur inuence sur les echanges radiatifs. Un module simplie simulant
la photochimie a ete implante an de permettre l'etude de cette retroaction radiative.
Celle-ci a mis en evidence le ro^le des variations de composition (C
2
H
2
, C
2
H
6
) sur le taux
de refroidissement, et son inuence sur le champ de temperature.
L'ensemble de ce travail a donc permis d'avancer dans la comprehension du couplage qui
existe dans l'atmosphere de Titan entre la photochimie et la circulation generale. Bien su^r,
de nombreuses pistes restent ouvertes et beaucoup de questions meritent des approfondis-
sements. En ce qui concerne la chimie, plusieurs points meritent une attention particuliere.
Tout d'abord, la chimie des etats excites metastables de l'acetylene, du diacetylene et du
cyanoacetylene, qui reste tres incertaine et mal comprise. Elle peut pourtant jouer un
ro^le dans la stratosphere pour la distribution de C
4
H
2
, pour la production des aerosols,
et peut-e^tre egalement pour la distribution de HC
3
N. Ensuite, la chimie des nitriles est
a approfondir, de me^me qu'il faut introduire la chimie des composes oxygenes, qui a ete
laissee de co^te pendant le developpement de ces outils. La distribution du monoxyde de
carbone sera en particulier un objectif d'etude, car elle est sujette a polemique entre dif-
ferentes observations. Enn, il est necessaire de continuer a ameliorer nos connaissances
des donnees chimiques (vitesses de reaction, rapports de branchement, sections ecaces
d'absorption) dans les conditions regnant dans l'atmosphere de Titan, an de reduire les
marges importantes d'incertitude. Pour ce qui est du modele de circulation generale, la
prise en compte dans le calcul des taux de refroidissement d'especes a premiere vue se-
condaires (comme HCN et C
4
H
2
) doit e^tre faite, pour aner l'analyse des consequences
sur le champ de temperature de l'enrichissement des hautes latitudes pendant l'hiver. Le
point essentiel reste l'introduction du module complet de photochimie. Celle-ci a ete faite,
mais s'avere encore instable et necessitera des ameliorations et des reglages au niveau du
schema temporel, de facon a pouvoir mener des simulations longues (plusieurs annees de
Titan) sur des durees raisonnables.
En parallele a cette etude sur les liens entre photochimie et dynamique atmospherique,
une etude est menee au Service d'Aeronomie par Pascal Rannou sur le me^me modele,
pour comprendre le couplage entre la microphysique et la circulation generale. Un dernier
travail doit e^tre eectue avant la mise en commun de ces eorts. Il s'agira de prendre
en compte en entree de la microphysique la fonction source des aerosols donnee par la
photochimie. Les quelques annees qui nous separent de la mission Cassini-Huygens seront
donc mises a prot pour naliser le modele complet, et pour mener une analyse predictive
permettant de confronter nos connaissances actuelles de la physico-chimie des atmospheres
planetaires (de type tellurique) a la derniere de ce type qui nous soit encore largement
inconnue dans le systeme solaire. Cet outil sera par ailleurs une base solide pour l'etude
des donnees nombreuses que fournira cette mission.
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uxes in Titan's atmosphere, from one to three dimensions: Appli-
cation to high-latitude composition. Sebastien Lebonnois et Dominique Toublanc,
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
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 Seasonal variations of Titan's atmospheric composition. Sebastien Lebonnois,
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Title:
General circulation and photochemistry in Titan's atmosphere
Abstract:
For twenty years, the atmosphere of Titan has been intensively observed and studied. A lot
of questions about this complex system still need to be adressed, especially about the inter-
actions between microphysics of the haze, photochemistry and atmospheric dynamics. To
better understand the atmosphere of Titan before the arrival of the Cassini-Huygens mis-
sion, we developed a two-dimensional photochemical general circulation model. A three-
dimensional description of the ultraviolet ux was used to get a realistic ultraviolet eld at
every latitude and season, and an up-to-date review of the hydrocarbon photochemistry
was done. We introduced the transport by meridional winds and horizontal transient ed-
dies in a two-dimensional (latitude-altitude) photochemical and transport model, which,
along with a purely dynamic study and a sensitivity study, demonstrated the role of dyna-
mical transport on the latitudinal variations of the stratospheric composition, as observed
by the Voyager I mission. Comparison between the dierent observations and our results
is fairely good, but the uncertainties on chemical data remain a main source of dicul-
ties. We investigated the radiative retroaction of the variations of the composition on the
temperature eld. The coupled version of the general circulation model will be a powerful
tool to investigate the new data obtained with the Cassini-Huygens mission.
These de l'Universite TOULOUSE III:
Circulation generale et photochimie dans l'atmosphere de Titan
par Sebastien LEBONNOIS
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au Centre d'Etude spatiale des Rayonnements,
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Resume: Depuis une vingtaine d'annees, l'atmosphere de Titan fait l'objet de tres nombreuses
observations et etudes theoriques. Ce systeme complexe pose beaucoup de questions, en particu-
lier quant aux relations entre ses dierentes composantes, microphysique des aerosols, photochi-
mie et dynamique atmospherique. Ce travail de these s'inscrit dans une volonte d'approfondir
notre connaissance de ces interactions. Le developpement d'un modele photochimique a deux
dimensions (altitude-latitude) permet le couplage entre photochimie, jusqu'a present etudiee sur
la seule dimension verticale, et dynamique atmospherique, qui apporte une description plus per-
tinente du transport des especes chimiques dans la basse atmosphere. Nous avons developpe une
description tridimensionnelle du ux ultraviolet permettant d'aborder les eets saisonniers sur
l'ensemble de la planete. Les donnees photochimiques ont ete mises a jour. La partie dynamique
comprend la prise en compte de la circulation meridienne, ainsi que des diusions turbulentes
verticale et horizontale. Les simulations de la composition de l'atmosphere en fonction de la la-
titude et de la saison, completees par des etudes de sensibilite et d'impact purement dynamique,
demontrent le ro^le de ce transport sur les prols latitudinaux observes dans la basse strato-
sphere par la mission Voyager. La comparaison entre les diverses observations et les simulations
est globalement satisfaisante. Les incertitudes importantes sur les donnees chimiques restent une
source majeure de dicultes. L'etude de la retroaction radiative des variations de composition
sur le champ de temperature a ete abordee gra^ce a l'introduction du suivi de la composition
dans le GCM. Cet outil, permettant un couplage complet entre photochimie, dynamique atmo-
spherique et microphysique des aerosols sera, une fois nalise, un outil puissant pour l'etude des
nombreuses donnees attendues de la mission Cassini-Huygens.
Mots-cles: photochimie, dynamique atmospherique, Titan, simulation numerique.
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